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Prefazione 
In qualsiasi ramo della scienza la verifica sperimentale della teoria è fatta su 
base statistica, ovvero considerando dei campioni di dati il più possibile estesi 
che vengono trattati con le tecniche statistiche più opportune. 
Questo risulta tanto più vero nel caso di una scienza osservativa, qual'è la 
cosmologia. Si ha infatti in questo caso la necessità di osservare molti oggetti 
che si presentino sotto diversi aspetti e in differenti fasi evolutive in modo da 
studiarne le caratteristiche significative, la loro evoluzione e poter costruire 
o verificare dei modelli teorici. Si capisce quindi come un uso corretto e effi-
ciente della statistica sia decisivo nel campo della cosmologia osservativa nel 
quale, fra l'altro, è raro avere dei campioni vasti data la difficoltà nell'eseguire 
le misure. 
Nei lavori compresi nella presente tesi ho quindi avuto cura di studiare gli 
ammassi di galassie e le galassie Seyfert utilizzando di volta in volta le tecniche 
statistiche più adeguate, a volte sviluppando ad hoc dei metodi d'indagine 
oppure adattando dei metodi già in uso in altre branche scientifiche ma mai 
adoperati prima in cosmologia. 
Il primo capitolo della tesi riguarda la stima della densità in modo non-
parametrico, argomento che ho studiato applicandolo agli ammassi di galassie. 
Varie proprietà degli ammassi di galassie sono trattate nei capitoli successivi, 
mentre l'ultimo capitolo riguarda remissione radio compatta delle galassie 
Seyfert. 
Quest'ultimo argomento è meno distante di quanto si possa pensare dal 
tema degli ammassi di galassie. Infatti le galassie Seyfert vengono studiate 
anche in rapporto all'ambiente in cui si evolvono, che è tipicamente un sistema 
di galassie. 
Per quanto concerne gli ammassi di galassie, questi sono importanti nel-
l'astronomia extragalattica sia per ragioni teoriche che osservati ve. Essi costi-
tuiscono le strutture più grandi nell'Universo in uno stato di quasi-equilibrio 
la cui complessa struttura coinvolge vari componenti in interazione (galas-
sie, gas emittente nella banda X, materia oscura). Con l'uso di mappe X, 
osservazioni ottiche del moto delle galassie interne e studiando la distorsione 
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degli oggetti di fondo per effetto di lente gravitazionale, è possibile cercare 
la materia oscura e analizzare la sua distribuzione spaziale all'interno degli 
ammassi. 
Inoltre, siccome i tempi scala di collasso e rilassamento degli ammassi sono 
solo leggermente minori dell'età dell'Universo, l'ipotesi di equilibrio idrosta-
tico è essa stessa in discussione e in realtà molti sistemi sono probabilmente 
ancora in formazione. Gli ammassi possono quindi costituire dei vincoli per i 
meccanismi di formazione delle strutture a grande scala e la distribuzione di 
materia alloro interno. 
Gli ammassi possono essere usati come traccianti della struttura a grande 
scala dell'Universo e possono servire a mappare il campo di velocità peculiari 
nell'Universo vicino. Infatti, rispetto agli studi effettuati con galassie isolate, 
si ha il doppio vantaggio di andare a distanze più profonde e di ridurre gli 
errori statistici nella determinazione delle distanze. 
Dal punto di vista osservativo, una grande messe di dati è stata acquisita 
negli ultimi anni sia nell'ottico (archi gravitazionali, velocità radiali, imma-
gini dal Telescopio Spaziale "Hubble"), che nella banda X da satellite (Gin-
ga, ROSAT, ASCA)~ che nel radio (galassie individuali, aloni radio, effetto 
Sunyaev-Zeldovich). Inoltre alcuni ammassi distanti (con redshift pari a uno) 
si stanno attualmente studiando con il Telescopio Spaziale e con grandi te-
lescopi da terra. In particolare, nella mia tesi, sono utilizzati i dati di una 
survey ESO di ammassi vicini (ENACS) i cui dati sono di prossima pubbli-
cazione. 
Anche nel caso delle galassie Seyfert, come più in generale per i nuclei 
galattici attivi (AGN), si assiste attualmente a un grande fermento soprattutto 
nel campo osservativo. Se infatti, dal punto di vista teorico, sembra affermato 
il cosidetto modello unificato secondo il quale la differenza tra i vari AGN 
non risiederebbe nella fonte primaria di energia ma piuttosto nella natura e 
quantità di materia che circonda il nucleo attivo, si moltiplicano d'altra parte 
le osservazioni e verifiche di questo modello sia nell'ottico (Hubble Telescope), 
che nel radio e con i satelliti nell'IR (IRAS, ISO) e nella banda X (Ginga, 
ASCA, SAX) 2 • 
2Se non altrimenti indicato, considererò Ho = 100 h- 1 km s- 1 A!fpc- 1 e gli errori 
saranno dati allivello di confidenza del 68%. 
Capitolo l 
Stime di densità non 
parametri che 
Alcuni stimatori di densità non para metrici sono recentemente apparsi nella lette-
ratura astrofisica. Dopo una rassegna degli stimatori basati sulle funzioni kernel 
e la tecnica del Maxim um Penalized Likelihood, si descrive come analizzare cam-
pioni di dati discreti con un metodo m ultiscala basato sulla trasformata wavelet 
per calcolare la sottostante distribuzione di densità. Gli stimatori proposti sono 
confrontati su esempi simulati e reali in una dimensione di interesse astrofisico 
in modo da valutarne l'efficienza relativa e i possibili bias. 
1.1 Introdtizione 
In cosmologia osservati va e nel caso delle simulazioni numeriche si ha spesso 
il problema di dover stimare la densità di una distribuzione di oggetti in 
una o più dimensioni. Un problema tipico è l'individuazione di strutture a 
grande scala o ammassi di galassie in un catalogo di galassie sia osservate che 
simulate. Oppure l'analisi della struttura di un ammasso di galassie a partire 
da un catalogo di posizioni e redshift di galassie. 
Sebbene esistano dei metodi statistici cosidetti di cluster analysis che per-
mettono di individuare dei raggruppamenti di oggetti, è spesso preferibile 
poter ottenere una stima di densità continua. Questa infatti, essendo di-
rettamente connessa a una quantità fisica, permette, per esempio nel caso 
osservativo, un confronto diretto tra risultati nell'ottico e nella banda X. 
N el presente capitolo verranno quindi discussi alcuni metodi per stimare 
la densità partendo da cataloghi di galassie. Gli stessi metodi, estesi a due 
dimensioni, possono venir usati anche per elaborare immagini a partire da 
dati grezzi quali immagini CCD o immagini da satellite. 
2 Stime di densità non parametriche 
Siccome spesso non si conosce a priori quale sia la distribuzione di materia 
di cui si cerca la densità non è possibile applicare uno stimatore di densità 
parametrico, ovvero un modello con un certo numero di parametri da adattare 
ai dati variando opportunamente il valore di tali parametri. Si deve quindi 
ricorrere a una procedura non parametrica. La principale differenza tra le 
due strategie viene dall'influenza del singolo dato Xi sulla stima nel punto x. 
Nlentre in un metodo parametrico tutti i dati hanno la stessa importanza, 
uno stimatore non parametrico è asintoticamente locale, cioè l'influenza del 
dato sulla stima nel punto svanisce asintoticamente a seconda della distanza 
del dato dal punto. 
Nella sezione seguente verranno presentati alcuni stimatori di densità non 
parametrici nel caso di distribuzioni di punti in una dimensione. Successiva-
mente verrà descritto il comportamento dei vari stimatori su vari campioni 
di distribuzioni simulate. Infine tali stimatori saranno applicati su casi reali 
di interesse astrofisico. 
1.2 Stimatori di densità 
1.2.1 Stimatore del k-esimo elemento più vicino 
Il primo stimatore di densità non parametrico utilizzato nella letteratura 
astronomica fu introdotto da Dressler (1980). Considerando un catalogo con 
n dati e un punto x si può definire la distanza dei vari dati dal punto in esame 
e ordinarie: 
d 1 (X) :s; dz (X) :s; . . . :s; d n (X) . (l. l) 
Si definisce allora una stima di densità utilizzando il k-esimo dato più vicino: 
(1.2) 
Infatti, con una densità f(x) si attendono 2rnf(x) dati in un intervallo [x-
r, x+ r] with r > O. Quindi, per avere k dati si dovrà prendere un intervallo 
~i semilarghezza dk (x) da cui l'equazione l. 2. In questo modo si può definire 
f in ogni punto con lo stesso numero di dati in modo da avere un rapporto 
segnale-rumore costante. 
Questo stimatore ha alcuni difetti: non è una densità di probabilità, sic-
come f } d x = oo, e non è una funzione liscia. Quindi non è appropriato se si 
desidera una stima globale o si è interessati alle derivate della densità. 
Per questi motivi non lo si utilizzerà nel seguito. 
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1.2.2 Stimatori kernel. 
Consideriamo una funzione densità di probabilità I<(x), cioè una funzione 
non-negativa normalizzata a uno, e la sua convoluzione con la funzione di 
densità empirica 1 fn(x) == n-1 Li=l,n J(x- Xi): 
}(x)= j K(x- y)fn(x)dx = ~ 'L K(x- x;). (1.3) 
n i=l,n 
Questo è uno stimato re kernel con I< (x) come funzione kernel. Possiamo 
scalare tale stimatore introducendo un parametro di smoothing h: 
(1.4) 
Otteniamo allora una stima }(x) che è una densità di probabilità e con-
divide con I< (x) le stesse proprietà analitiche. 
L'accuratezza globale della stima j può essere valutata per mezzo dell'er-
rore quadratico integrato medio: 
MISE(})= E j(J- f) 2 dx = j Bias2(x)dx + j Var(}(x))dx, (1.5) 
che è la somma del bias quadrato integrato e della varianza integrata, dove il 
bias è la differenza tra densità vera e la stima j. Minimizzando tale quantità 
si ottiene un valore del parametro di smoothing ottimale hopt = C(I<) * G(f) 
fattorizzato in due parti, la prima che dipende dalla funzione di kernel e l'altra 
dalla densità vera. Si dimostra allora che la miglior funzione di kernel con i 
vincoli I K dt == l e I tK dt == O è il cosidetto kernel di Epanechnickov (1969): 
I<e(x) = { ~(l- x2 ) se lxi< l 
O altrove 
(1.6) 
Se definiamo l'efficienza di una funzione di kernel I< come il rapporto C ( I{e) /C ( hr). 
si ottengono valori prossimi a uno per un'ampia classe di kernel. La scel-
ta del kernel si baserà quindi su altre considerazioni (ad es. il grado di 
differenziabilità). 
La scelta del valore minimo di G(f) richiede un'assunzione sulla forma 
della distribuzione vera f( x). Una possibile scelta è la forma gaussiana che 
dà la regola di riferimento: 
h l 06 " -1/5 opt ~ . an ' (1.7) 
1 La funzione di densità empirica è definita come derivata prima della cumulativa 
empirica Fn(x) = n- 1 Li=l,n B(x- xi) dove (J è la funzione di Heaveside 
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dove a è la deviazione standard dei dati. 
Se si applica tale stimatore a dati provenienti da distribuzioni con code 
lunghe, un valore di h sufficientemente piccolo da trattare propriamente la 
parte centrale fa apparire rumore nelle code. Viceversa, un valore di h più 
grande tratterà correttamente le code ma non permetterà di vedere i dettagli 
della distribuzione nel centro. In una derivazione matematica si può infatti 
vedere che il bias integrato è proporzionale a h 2 e la varianza integrata a 
(nh)- 1 • Una riduzione della varianza produce quindi un aumento del bias, 
mentre un piccolo h riduce il bias ma incrementa la varianza. 
Per superare questi difetti sono stati introdotti gli stimatori kernel adatti\·i. 
Si può usare la stima: 
" l l ,(X-Xi) 
f(x) =-;;:.L À·hli À·h ' 
z=l,n z l 
( 1.8) 
dove )..i è una quantità proporzionale alla densità locale nel punto Xi. Si può 
valutare la densità con una stima pilota fp· Il metodo non è molto sensibile 
ai dettagli fini della stima, ma una scelta naturale è lo stimatore kernel. Si 
possono allora definire i Ài come: 
(1.9) 
dove a è un parametro di sensibilità. La scelta di a= -1/2 si basa su giu-
stificazioni teoriche (migliore comportamento del bias) ed esperienza pratica 
(Abramson 1982) e rimane valido anche nel caso a più dimensioni. 
Possiamo usare semplicemente una densità stimata con il kernel e la re-
gola di riferimento l. 7 e applicare lo stimatore adattivo. Migliori risultati 
si ottengono con algoritmi che permettono di scegliere il valore ottimale del 
parametro di smoothing h basandosi sui dati. 
Tra quelli proposti in letteratura statistica la unbiased cross-validation 
(Rudemo 1982) e la bootstrap cross validation (Taylor 1989) sono di interesse 
pratico. 
Il primo tenta di minimizzare l'errore quadratico integrato: 
!SE= j[f(x)- 1(x)]2dx = 111112 + llfll2- 2 j f1dx, (1.10) 
dove Il - 11 2 indica la norma L2 • Ciò equivale a minimizzare la quantità 
111112- 2E[1J. Per ottenere una stima del valore di aspettazione di 1 Rudemo 
(1982) considera le funzioni 1-i(x) ottenute come stime sugli n-... l punti del 
campione escludendo Xi· Si ottiene quindi una stima stabile di E(f) mediando 
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su tutti gli n casi. Si tratta allora di minimizzare la quantità: 
A 2 A 
UCV(h) = llfll2-- L f-i(xi)· 
n i=l,n 
(1.11) 
Taylor (1989) estrae campioni casuali {xi, x;, ... , x~} dalla stima di den-
sità kernel ](x) e considera la quantità: 
(1.12) 
Se il ricampionamento venisse dalla densità empirica (cioè un normale ricam-
pionamento bootstrap) questa quantità stimerebbe solo la varianza. Il bias, 
introdotto dal ricampionamento a partire dalla densità stimata, mima il bias 
incognito per una scelta del parametro di smoothing h. 
La scelta dell'algoritmo di unbiased cross-validation (UCV) nelle nostre 
applicazioni deriva da ragioni computazionali e dalla difficoltà di definire un 
valore minimo unico di h con gli altri metodi di cross-validation. 
N ella letteratura astrofisica lo stimatore kernel fu usato per la prima vol-
ta da Beers et al. (1991 ). Una descrizione sulle stime di profili di densità 
con alcuni metodi non-parametrici (compresi il kernel adattivo e lo stimato-
re MPL) si trova in Merritt (1994). Il primo uso in letteratura astrofisica 
dell'algoritmo UCV fu fatto da Pisani (1993). 
1.2.3 Stimatore MPL 
La teoria della Maximum Likelihood, applicata al problema della stima della 
densità, porta a massimizzare la quantità: 
L(g;xl,x2, ... ,xn) = II g(xi) (1.13) 
i=l,n 
nella classe di tutte le funzioni di densità. 
Questa non si rivela essere una buona strategia siccome il likelihood può 
esser reso arbitrariamente grande con funzioni di densità che si avvicinano 
alla funzione di densità empirica (somma di delta di Dirac). 
Un approccio alternativo consiste nel penalizzare illikelihood includendo 
un termine che descriva la regolarità della funzione: 
La(g) = L log g( Xi) - aR(g), (1.14) 
dove R(g) è un funzionale e a è la costante che controlla quanto la funzione è 
liscia. La stima g sarà la funzione che massimizza questa quantità sottostando 
ai vincoli f g(t)dt = l, g(t) 2:: O per qualsiasi t e R(g) < oo. 
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In questo tipo di approccio sono resi espliciti i due fini contrastanti nella 
stima della curva: massimizzare la fedeltà ai dati (primo termine della som-
ma) ed evitare curve non liscie o con variazioni rapide (secondo termine). 
Tanto più sarà grande a, tanto più la stima MPL sarà liscia. 
Il vincolo di positività della stima g può essere eliminato usando un fun-
zionale di penalizzazione basata sul logaritmo della densità: f = log g. In 
tal modo g = exp(f) è automaticamente positivo. Inoltre, se si adotta un 
funzionale di penalizzazione della forma: 
R(g) = j ( tF ~~:;(x)) 2 dx, (1.15) 
questa sarà nulla solamente se g è una densità gaussiana. Facendo quindi 
tendere a all'infinito la stima sarà una densità gaussiana con la stessa media 
e varianza dei dati. Quindi, persino una sovrastima grossolana del parametro 
a darà, nel peggiore dei casi, un fit gaussiano sui dati. È possibile definire 
altri funzionali di penalizzazione se desideriamo ottenere una soluzione che, 
con grandi valori di a tenda a un'altra funzione fisicamente ragionevole per 
il problema in esame (vedi p. es. Merrit & Tremblay 1994). 
Se espresso in termini di f = log g, il problema di trovare la stima lVIPL 
diviene quello di massimizzare la quantità: 
(1.16) 
con il vincolo f exp(f( x) )dx = l. Questo problema può essere trattato co-
me una massimizzazione non vincolata della funzione strettamente concava 
(Silvermann 1986): 
L f( xi) - a j (!"') 2 - N j exp(f) (1.17) 
È possibile evitare alcune delle difficoltà di ordine matematico e numerico 
degli stimatori MPL rimpiazzando gli integrali di questa equazione con ap-
prossimazioni in un intervallo finito [a, b] (Scott, Tapia & Thompson 1980). 
Si può quindi porre f( a) = f(b) = O se l'intervallo considerato è più esteso 
delle osservazioni oppure si può prolungare la funzione per riflessione. 
Una possibile rappresentazione discreta di (1.17) su una griglia uniforme 
con m punti equispaziati con valori corrispondenti scritti come fh j = l, m 
' e: 
N m-2 m 
L !(xi)- 00-5 L (-fj-1 + 3/j- 3/j+l + fj+2) 2 - N L Ejjj (1.18) 
i=l j=2 j=l 
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con 6 = (b- a)/m e Ej = 6 per ogni j eccetto che per E1 = Em = 6j2. Nel 
primo termine, f(xi) è l'approssimazione lineare tra i punti della griglia che 
contengono Xi. Si può massin1izzare tale espressione variando i valori degli 
m parametri f1. 
Come nel caso del kernel adattivo possiamo scegliere un valore ottimale 
del parametro di smoothing a con algoritmi basati sui dati. 
Per esempio, la stima U CV di a è il valore che minimizza la funzione: 
1"2 2~" UCV(a) = f (x)dx- N~ f-i(xi), t=l (1.19) 
dove j -i è la stima di f costruita scartando il singolo dato Xi. 
1.2.4 Analisi multiscala 
Consideriamo la convoluzione della densità empirica con una funzione di 
smoothing 4>( x) la cui forma e supporto definiscono la risoluzione della nostra 
stima finale: 
A J l l !o( x)= -L 6(t- xi)4>(x- t)dt =-L cp(x- Xi)· 
n n 
(1.20) 
Inoltre, mappiamo l'intervallo di definizione della funzione in [1, m] e consi-
deriamo i valori di }0 sulla griglia l, 2, ... , m. 
Un'analisi multi scala del segnale discreto }0 ( k) può essere fatta tramite la 
trasformata wavelet. Con questa tecnica il segnale è visto come un insieme di 
dettagli a differenti scale sovrapposto a un'approssimazione molto liscia alla 
scala più grande (cfr. il formalismo di multirisoluzione sviluppato da Mallat 
1989). La scomposizione di ]0 viene effettuata su un insieme di funzioni che 
formano una base per ogni scala: 
(1.21) 
Ogni base corrisponde alle traslazioni di versioni dilatate di un 'unica funzione 
di scala 4>( x): 
(1.22) 
I coefficienti wavelet a una data scala ai corrispondono all'informazione 
andata perduta tra un'approssimazione e la seguente più grezza: 
(1.23) 
Si può ricostruire la funzione iniziale con una semplice somma dei coefficienti 
wavelet alle varie scale e dell'approssimazione più liscia. 
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:Niolti algoritmi sono stati sviluppati per calcolare la trasformata wavelet. 
Il cosidetto algoritmo "à trous" non subisce decimazione a ogni approssima-
zione. È quindi ridondante e non adatto alla compressione dei dati (uno dei 
campi in cui si utilizza la trasformata wavelet ), ma risulta utile in applicazioni 
astronomiche che richiedono l 'invarianza per traslazione. Si considera ai = 2i 
per cui l'algoritmo calcola interpolazioni annidate, ovvero ogni approssima-
zione viene calcolata dalla precedente che contiene dettagli più fini. Per far 
ciò, la funzione di scala 4> deve soddisfare l'equazione di dilatazione: 
(1.24) 
' 
E questo il caso della B spline di ordine 3: 
( 1.25) 
che presenta anche altre interessanti proprietà. Il suo supporto compatto 
porta a una descrizione locale, mentre la sua forma regolare con un solo 
massimo dà una trasformata senza alcun picco secondario spurio di difficile 
interpretazione. Infine è molto simile a una gaussiana, curva che usualmente 
si presenta nei segnali astronomici. Abbiamo quindi adottato B3 ( x) come 
funzione di scala. 
Per definizione di fai ( k), la funzione di dilatazione porta al veloce algo-
ritmo "à trous": 
(1.26) 
n 
dove h-2 = h2 = 1/16, h_1 = h 1 = 1/4, e h0 = 3/8 per la funzione B3(x). Si 
può vedere tale relazione come convoluzione di un filtro Hi con la funzione 
fai: 
( 1.27) 
Analogamente, la relazione (1.23) può essere riscritta come: 
n n 
( 1.28) 
Si può allora scrivere una relazione diretta Wai(k) = (Ti(}o))(k) tra i coeffi-
cienti vVai(k) e }0 (k) utilizzando l'operatore: 
Ti= Gi oHi o··· o H1. (1.29) 
Siccome tentiamo di ottenere la funzione densità di probabilità della di-
stribuzione genitrice incognita f( x) da un numero limitato di dati osservati vi 
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{ x1, x2, ... , XN }, dobbiamo tener conto del rumore di Poisson che dipende dal-
la densità media locale dei dati. Quindi, a ogni scala, si deve controllare 
se i dettagli rilevati sono significativi rispetto a un raggruppamento casuale 
di punti calcolando la distribuzione di coefficienti wavelet per una densità 
localmente uniforme. Solo i coefficienti con una probabilità minore della so-
glia scelta saranno considerati segnale. Dall'insieme dei coefficienti wavelet 
W otterremo quindi un insieme di coefficienti soglia ti W t ponendo uguali a 
zero tutti i coefficienti non significativi. Nel seguito ci si riferirà a tale pro-
cedura con l'operatore di proiezione P tale che Wt = P(W). Questo tipo di 
sogliaggio è diverso dall'approccio di compressione dati che si basa sul conte-
nuto in energia dei coefficienti wavelet (e. g. Donoho et al. 1993, Pinheiro & 
Vidakovic 1995, Vannucci 1995 ). La significatività statistica dei coefficienti 
deve essere calcolata localmente in accordo con la densità media alla scala in 
esame e non rispetto alla varianza del quadrato dei coefficienti (contenuto in 
energia) a questa scala. Piccoli coefficienti wavelet possono essere localmente 
importanti e, sebbene rappresentino solo una piccola percentuale dell'ener-
gia globale, il rigettarE andrebbe a inficiare l'accuratezza della stima finale. 
Inoltre, nel presente approccio si usa l'intero insieme di scale laddove Pinhei-
ro & Vidakovic (199.5) scartano le scale più piccole con un'assunzione sulla 
regolarità della funzione da stimare. 
Il problema chiave della nostra procedura sta nel calcolo della distribu-
zione attesa dei coefficienti wavelet corrispondenti a un processo di Poisson. 
Lo si può affrontare con simulazioni Monte-Carlo oppure sfruttando la tran-
sformazione di Anscombe (1948) che permette di ottenere una distribuzione 
gaussiana con varianza costante da una distribuzione di Poisson, quale è 
quella dei coefficienti wavelet, anche con piccoli valori medi: 
FAnscombe (k) = J F(k) + 3/8. (1.30) 
Questa trasformazione viene applicata alle approssimazioni successive: fai ( k) 
dell'algoritmo "à trous" in modo da evitare errori nella propagazione. I coef-
ficienti modificati hanno la stessa varianza in ogni punto per cui i valori 
significativi possono essere identificati usando un classico sogliaggio a k-a-. 
Inoltre, grazie alla linearità della trasformazione, la soglia ad ogni scala può 
essere calcolata dalla varianza dei coefficienti wavelet alla prima scala dove 
il rumore è dominante. La varianza può essere determinata sia sperimental-
mente che teoricamente (Rué 1996). Identifichiamo quindi in questo spazio 
le regioni con coefficienti significativi in modo da definire l'operatore di pro-
iezione P. Questo operatore di proiezione viene successivamente utilizzato 
nell'ordinario spazio wavelet siccome la non linearità della trasformazione 
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di Anscombe ci impedisce di adottare direttamente nello spazio trasformato 
l'algoritmo descritto nel seguito. 
La trasformata wavelet inversa non è il modo ottimale per stimare la fun-
zione partendo dai coefficienti soglia ti W t. Si deve infatti usare un metodo 
di regolarizzazione per far in modo che la soluzione dia gli stessi coefficienti 
wavelet che sono stati osservati nelle regioni significative. Il metodo di rego-
larizzazione dipende dalla quantità che si vuole minimizzare. La tecnica del 
gradiente coniugato cerca la soluzione con la minima energia per la differen-
za tra i coefficienti osservati e quelli della funzione stimata ( Rué & Bijaoui 





j(n-l)(k) + a(n)r(n)(k), (1.31) 
dove a(n) è un parametro di convergenza e r(n) indica il segnale residuo al 
passo n: 
r(n)(k) = A[Wt- A(};~)]+ j3(n)r(n-l)(k), 
dove f](n) è un secondo parametro di convergenza 2• 
L'operatore A: 
N 




trasforma un insieme di coefficienti wavelet W in una funzione nello spazio di-
retto.È l'operatore aggiunto di A= P o T, cioè la composizione dell'operatore 
di proiezione e di trasformata wavelet (see eq. 1.29) 
A ogni passo la soluzione j(n) ( k) deve essere sogliata a zero in modo da 
ottenere una stima non negativa: J;~ ( k). Infatti, si possono avere valori 
negativi di coefficienti wavelet attorno a picchi di densità elevati. Questo 
sogliaggio non agisce per rimuovere picchi positivi nel caso di buche in una 
distribuzione uniforme. Per superare queste difficoltà intrinseche ci si basa 
su una tecnica di sottrazione di strutture iterativa. Questo punto è spiegato 
ulteriormente nella sezione 1.3.4. 
1.3 Simulazioni numeriche 
Come abbiamo visto, ogni stimatore di densità ha due scopi tra loro conflittua-
li: massimizzare la fedeltà ai dati e evitare curve con irregolarità o variazioni 
2 Posto ~(n) = A[Wt- A(J;~))] e r =A o A, i parametri di convergenza sono: a(n) = 
(a(n) ,r(r(n))) R(n) - {r(a(n)),r(<l(n-1))) 11 . . . llr(r<">)W;~ e fJ - - llr(a<n- 1))ll 2 , che vale zero a a pnma 1terazwne. 
1.3 Simulazioni numeriche 11 
troppo rapido. Nei tre casi trattati il giusto compromesso si può raggiunge-
re regolando opportunamente il parametro di smoothing À, il parametro di 
penalizzazione a o il valore di soglia rispettivamente nel caso degli stimatori 
kernel, MPL e wavelet. La scelta di questo parametro va fatta comunque 
in un modo oggettivo, senza cioè basarsi su una conoscenza a priori della 
distribuzione da studiare. Per far ciò, come si è visto, si possono usare degli 
algoritmi basati sui dati, come rUCV nel caso di kernel e MPL, o scegliere 
una soglia per il rumore nel caso dello stimatore wavelet. Abbiamo verificato 
che questi metodi danno in generale buoni risultati nel caso degli stimatori 
kernel e wavelet. Per quanto riguarda lo stimatore MPL, il metodo UCV ten-
de a dare un parametro di penalizzazione troppo elevato quando si studino 
distribuzioni gaussiane disturbate da piccoli particolari (come negli esempi 
del § l. 3 .l). Si hanno in tal caso dei se m p li ci fi t gaussiani (vedi § l. 2. 3). Al 
contrario, studiando distribuzioni composte da più gaussiane separate, i tre 
metodi danno risultati simili. 
Alla luce di ciò, abbiamo deciso di testare in modo approfondito gli sti-
matori kernel e wavelet riservandoci di confrontare tutti e tre i metodi solo 
sulla base degli esempi con dati reali, trattati nella sezione 4.3.4. 
Per quanto riguarda la realizzazione pratica dei codici, abbiamo scelto, 
nel caso del kernel, una funzione kernel di Epanechnikov (vedi equazione 1.6) 
che dà dei vantaggi computazionali in quanto è a supporto compatto. Nel 
caso dello stimatore wavelet abbiamo trattato i limiti dell'intervallo con una 
riflessione dei dati e abbiamo scelto una griglia iniziale di 1024 punti per 
poter studiare i dettagli più fini degli esempi in esame. In tal modo, i nostri 
risultati non sono viziati da uno smussamento artificiale dovuto alla perdita 
di informazione su piccola scala. Nel caso infine della MPL, la soluzione 
dipende fortemente dall'algoritmo di minimizzazione usato. Si raggiungono 
buoni risultati con la routine NAG E04JAF. Ovviamente il tempo macchina 
cresce con il numero di punti della curva considerati, ovvero di parametri su 
cui effettuare la minimizzazione. Un buon compromesso è utilizzare tra 50 
e 100 punti. Sebbene da un punto di vista filosofico il metodo MPL risulti 
molto attraente, la sua utilizzazione pratica dipende dalle difficoltà insite nella 
minimizzazione. Inoltre, a causa dell'elevato numero di punti da utilizzare (da 
2500 a 10000), una sua eventuale applicazione in due dimensioni pone seri 
problemi. 
1.3.1 Descrizione degli esempi 
Abbiamo deciso di testare gli stimatori kernel e wavelet sulla base di simula-
zioni numeriche di diverse funzioni di densità. Abbiamo considerato cinque 
esempi che coprono vari problemi di interesse astrofisico: 
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A.- distribuzione gaussiana: f = N(O, l); 
B.- due gaussiane identiche: f = 0.5 · N(O, l)+ 0.5 · N(3, l); 
C.- gaussiana con piccola gaussiana sulla coda: f = 0.9 ·lV(O,l) + 0.1 · 
N(3, 0.5); 
D. - gaussiana con una gaussiana stretta vicina alla sua media: f 0.9 · 
N(O, l)+ 0.1 · JV(1.5, 0.1); 
E. - distribuzione uniforme con una buca di forma gaussiana: f ex (l -
5~1V(O, 1)/6). 
Si possono trovare queste distribuzioni analizzando le distribuzioni di ve-
locità negli ammassi di galassie o stellari. In particolare, le due gaussia-
ne simili possono rappresentare una fusione tra due ammassi, mentre una 
gaussiana con un'altra piccola gaussiana può essere trovata nel caso di sot-
tostrutture. Infine la buca rappresenta un vuoto locale nella distribuzione di 
galassie. 
Gli stimatori devono ricostruire una funzione di densità liscia da un insie-
me limitato di punti, per cui nella stima interviene il rumore di Poisson che 
dipende dalla dimensione del campione di dati. Inoltre, le simulazioni usano 
successioni di numeri casuali che introducono anche un rumore di Bernoulli 
nei dati. Dal punto di vista osservativo questi rumori corrispondono al cam-
pionamento limitato e agli errori di misura. Quindi la qualità della funzione 
stimata deve essere controllata in base al numero di dati (accuratezza) e al 
livello di rumore (robustezza). Per rimuovere il rumore di Bernoulli, abbia-
mo generato campioni senza rumore trasformando una distribuzione uniforme 
campionata in modo regolare nelle distribuzioni dei vari esempi. Per tener 
conto del rumore di Poisson abbiamo considerato tre casi per ogni esempio 
con un numero di punti crescente Nel caso della gaussiana semplice abbiamo 
scelto un numero minimo di 30 punti, al di sotto della quale diviene veramente 
arduo ricostruire la funzione genitrice, e due campioni più completi con 100 
e 200 punti. Abbiamo considerato 50, 100 e 200 punti nel secondo e terzo 
esempio, mentre nel quarto consideriamo 100, 200 e 400 punti per ottenere 
un segnale sufficentemente forte per rivelare la piccola struttura. Infine~ nel 
caso della buca, abbiamo costruito distribuzioni uniformi che scartassero .50~ 
100 e 200 punti nella regione della buca gaussiana. Il numero medio di punti è 
quindi 430, 860 e 1715 nei tre casi. Inoltre l'intervallo è raddoppiato, rispetto 
agli altri esempi, per evitare che gli effetti di bordo dovuti alle discontinuità ai 
limiti della distribuzione uniforme influenzino la stima nella regione centrale. 
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1.3.2 Validità statistica 
Per studiare la validità statistica delle stime, abbiamo considerato 1000 si-
mulazioni per ogni caso in modo da stimare la varianza legata alle variazioni 
intrinseche nel campione di dati osservativo. 
Per confrontare le stime con stimatori kernel e wavelet, abbiamo calcolato 
le curve in 50 punti (100 nell'esempio E). Nelle figure 1.1 e 1.2, rispettiva-
mente per stimatore wavelet e kernel, sono riportate le funzioni teoriche (linea 
continua), la curva mediana delle stime (linea tratteggiata) e la banda entro 
il10° e 90° percentile (banda tratteggiata), che rappresenta una misura della 
varianza della stima. In figura 1.:3 presentiamo le stime con campioni senza 
rumore. 
Alcune curve mostrano un accordo locale tra stime e distribuzioni vere~ 
come si può vedere nelle figure citate. Per avere un'informazione quantita-
tiva sulla qualità globale delle soluzioni è utile valutare l'errore quadratico 
integrato (ISE, vedi anche equazione 1.10) per le stime di ogni simulazione: 
( 1.34) 
Le distribuzioni di queste quantità, relativa ai due stimatori, sono illustra-
te in figura 1.4. Per confronto. i valori di ISE relativi Ile stime su campioni 
simulati senza rumore sono riportati in tabella 1.1. 
1.3.3 Analisi degli esempi 
Il nostro studio dimostra che ambedue gli stimatori kernel e wavelet ricostrui-
scono bene diverse distribuzioni genitrici, sebbene si possano notare alcune 
differenze nell'efficienza (si veda la tabella 1.2 per un confronto tra parametri 
delle strutture simulate teorici e stimati). Generalmente inoltre l'accuratez-
za delle stime cresce e la varianza descresce all'aumentare del numero dei 
punti. Anche dal punto di vista di tempo computazionale i due metodi sono 
comparabili. Esaminiamo i dettaglio i vari esempi in modo da valutare il 
comportamento fine dei due stimatori. 
Esempio A. - In caso di pochi dati, la varianza della stima wavelet è 
maggiore di quella del kernel. Ciò deriva dal fatto che lo stimatore wavelet è 
ugualmente sensibile ai vuoti e ai raggruppamenti di dati nelle distribuzioni. 
Nel caso di pochi dati si generano frequentemente vuoti significativi dovuti 
a fluttuazioni casuali nella distribuzione dei punti. Ciò genera delle oscilla-
zioni nella stima wavelet che non sono così marcate in quella kernel e quindi 
aumenta la varianza della stima finale. 
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Figura 1.1: Lo stimatore wavelet. La curva continua rappresenta la funzione teorica, quella 
tratteggiata la stima mediana. La banda include le stime dal 10% al 90%.Dall'alto in basso 
gli esempi A, B, C, D ed E e da sinistra verso destra campioni con numero di dati crescente. 
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Figura 1.2: Lo stimatore kernel. La curva continua rappresenta la funzione teorica, quella 
tratteggiata la stima mediana. La banda include le stime dal lO% al 90%. Dall'alto in basso 
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Figura 1.3: Simulazioni senza rumore. La curva continua rappresenta la funzione teorica, 
quella puntinata la stima wavelet e la tratteggiata la stima kernel. Dall'alto in basso gli 
esempi A, B, C, D ed E e da sinistra verso destra campioni con numero di dati crescente. 
Comunque, nel caso della stima wavelet, la curva mediana e la stima senza 
rumore sono in buon accordo con la distribuzione vera eccezion fatta per le 
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code. Ciò deriva dal fatto che non abbiamo considerato coefficenti wavelet 
calcolati su meno di tre punti per ragioni di validità statistica. Siccome c'è una 
bassa probabilità di avere dati nelle code ciò spiega perchè queste appaiono 
tagliate nelle stime. Al contrario, le code della stima kernel sono più ampie 
di quelle vere. Infatti la stima kernel associa ad ogni punto una funzione 
kernel che è tanto più larga quanto più un punto è isolato (equazioni 1.8 
e l. 9). Di conseguenza, a causa della normalizzazione, anche nella parte 
centrale la stima si discosta dalla funzione vera nel caso di pochi dati. Questi 
comportamenti sono del tutto generali e si verificano in ognuno degli esempi 
considerati. 
In figura 1.4 possiamo vedere che l'accordo globale tra stime e funzione 
teorica è migliore per il kernel. specialmente nel primo caso. Questo deriva 
dal fatto che i vuoti dovuti a grandi fluttuazioni statistiche non sono rivelati 
dal kernel, mentre lo stimatore wavelet è sensibile a tali vuoti soprattutto nel 
caso di pochi dati nel quale il contrasto tra pieni e vuoti è molto elevato. 
Aumentando il numero di punti i metodi danno risultati simili. Le di-
stribuzioni di ISE mostrano comunque l'abilità del kernel di riprodurre bene 
distribuzioni gaussiane con qualunque numero di punti. La differenza spari-
sce nel caso di distribuzioni senza rumore. 
Esempio B. - Nell'analisi di due gaussiane vicine identiche, il compor-
tamento dei due stimatori è abbastanza simile, sia dal punto di vista della 
varianza locale che globale (distribuzioni ISE). È notevole il fatto che, nel 
caso di pochi dati, lo stimatore \Vavelet appaia più efficiente e che tale supe-
riorità si riduca all'aumentare del numero di dati. Anche qui la spiegazione 
va ricercata nella sensibilità ai vuoti dello stimatore wavelet che dipende dal 
contrasto tra regioni a bassa e alta densità che diminuisce all'aumentare del 
numero dei punti. Quindi, nei casi con più punti, lo stimatore wavelet ha 
sempre più difficolta a mostrare la valle tra le due gaussiane, mentre il ker-
nel, sensibile solo a raggruppamenti di punti, evidenzia meglio i picchi della 
distribuzione. 
Esempio C. - Il risultato chiave di questo test è che la piccola struttura 
sulla coda della distribuzione gaussiana è rivelata solo dallo stimatore wavelet. 
Lo stimatore kernel evidenzia solamente un'asimmetria nella distribuzione. 
Come già osservato, lo stimatore kernel ha grandi difficoltà a rivelare pic-
cole strutture in quanto si basa solamente sul raggruppamento dei punti per 
ricuperare il segnale. Al contrario, lo stimatore wavelet rivela anche la presen-
za di vuoti ( coefficenti negativi) e questa informazione è di grande importanza 
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Figura 1.4: Le distribuzioni dell'errore quadratico integrato (ISE) calcolato sulle stime 
sulle simulazioni. L'istogramma continuo riguarda lo stimatore wavelet, quello punteggiato 
lo stimatore kernel. Dall'alto in basso gli esempi A, B, C, D ed E e da sinistra verso destra 
campioni con numero di dati crescente. 
tanto il picco secondario non viene rivelato di per sè ma piuttosto grazie alla 
sottodensità che lo separa dalla struttura principale. Il contrasto di questo 
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vuoto poco profondo diminuisce al crescere dei dati rendendo difficile la de-
tezione nell'ultimo caso. 

















3.05·10 4 1.48·10 4 1.05·10 4 
9.14·10-5 7.20·10-6 4.53·10-5 
2.58·10-4 1.18·10-4 7.26·10-5 
1.86·10-5 8.43·10-5 1.26·10-4 
3.92·10-4 3.23·10-4 2.51·10-4 
3.21·10-5 3.03·10-5 7.30·10-5 
2.58·10-3 1.11·10-3 5.28·10-4 
1.55·10-3 8.16·10-4 1.57·10-4 
1.46·10-4 1.14·10-4 8.90·10-5 
5.37·10-6 1.67·10-7 7.17·10-7 
I valori di ISE per le stime sui campioni senza 
Esempio D. - Ambedue gli stimatori danno risultati corretti e simili nel 
caso di un numero elevato di punti. Nel caso di pochi dati solo lo stimatore 
wavelet evidenzia il picco secondario, sebbene la sua forma non sia ben de-
terminata mentre il kernel mostra solo una marcata asimmetria nella stima 
senza rumore o una piccola deviazione dalla gaussiana pura nelle simulazioni. 
La varianza delle stime è minore nel caso dello stimatore wavelet. 
Tutto ciò non è sorprendente siccome ambedue i metodi sono sensibili 
ai raggruppamenti di punti e rivelano sempre meglio il picco secondario con 
l'aumentare dei dati. Ma, come già detto, l'uso di funzioni kernel tende a 
smussare i dati cosicché i piccoli raggruppamenti e vuoti vengono rimossi. 
D'altra parte, lo stimatore wavelet utilizza queste informazioni a qualunque 
scala. 
Esempio E. - Sebbene ambedue gli stimatori rivelino la buca, lo stimatore 
wavelet ne rivela meglio la profondità e nella zona uniforme si presenta più 
costante. Lo stimatore kernel, molto sensibile ai raggruppamenti di punti, 
presenta in tali zone molte oscillazioni che danno origine a una banda di 
errore più larga. 
Si può notare che le code della buca gaussiana sono un po' più larghe nel-
la stima basata sulle wavelet che in quella basat sul kernel e che due piccole 
gobbe che delimitano il vuoto sono più alte nella soluzione wavelet. Questi 
effetti sono legati alle variazioni rapide nella forma della distribuzione e sono 
più evidenti nel caso di discontinuità (vedi gli effetti di bordo al limite del-
l'intervallo nella figura 1.2, esempio E). Ambedue gli effetti sono dovuti alla 
forma della funzione wavelet analizzante che si presenta simmetrica, con una 
zona positiva centrale e due negative laterali in modo da avere integrale nullo. 
In tal modo si ottengono coefficenti nulli analizzando distribuzioni uniformi, 
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Esempio Campione Valori x y Errore su Y 
A .................... 30 ................. Vera 0.00 0.398 
K -0.10 0.355 0.19 
w -0.10 0.393 0.36 
100 ................. Vera 0.00 0.398 
K -0.10 0.381 0.12 
w -0.10 0.390 0.14 
200 ................. Vera 0.00 0.398 
K -0.10 0.394 0.09 
w -0.10 0.386 0.10 
B .................... 50 ................. Vera1 0.00 0.199 
K 0.31 0.174 0.09 
w 0.04 0.193 0.11 
Vera2 3.00 0.199 
K 2.69 0.174 0.09 
w 2.96 0.192 0.10 
100 ................. Vera1 0.00 0.199 
K 0.04 0.187 0.07 
w 0.04 0.186 0.06 
Vera2 3.00 0.199 
K 2.96 0.186 0.08 
w 2.96 0.185 0.06 
200 ................. Vera1 0.00 0.199 
K 0.04 0.192 0.06 
w 0.04 0.181 0.06 
Vera2 3.00 0.199 
K 2.96 0.193 0.06 
w 2.96 0.182 0.07 
c .......................... 50 ................. Vera l 0.00 0.359 
K -0.10 0.324 0.15 
w -0.10 0.347 0.15 
Vera2 3.00 0.079 
K 
w 2.96 0.091 0.06 
100 ................. Vera1 0.00 0.359 
K -0.10 0.338 0.12 
w -0.10 0.347 0.11 
Vera2 3.00 0.079 
K 
w 2.96 0.075 0.04 
200 ................. Vera1 0.00 0.359 
K -0.10 0.348 0.08 
w -0.10 0.349 0.09 
Vera2 3.00 0.079 
K 
w 2.96 0.066 0.03 
D .......................... 100 ................. Vera1 0.00 0.359 
K -0.10 0.340 0.15 
w -0.10 0.344 0.14 
Vera2 1.50 0.398 
K 
w 1.53 0.284 0.34 
200 ................. Vera1 0.00 0.359 
K 0.10 0.352 0.15 
w -0.10 0.348 0.09 
Vera2 1.50 0.398 
K 1.53 0.325 0.29 
w 1.53 0.395 0.33 
400 ................. Vera1 0.00 0.359 
K -0.10 0.356 0.13 
w -0.10 0.356 0.07 
Vera2 1.50 0.398 
K 1.53 0.390 0.19 
w 1.53 0.458 0.17 
Tabella 1.2: Confronto tra i parametri (posizione e altezza con re-
lativa larghezza della banda d'errore) delle strutture presenti nelle 
simulazioni e di quelle ricostruite con gli stimatori di densità. L'er-
rore sulla posizione corrisponde al passo della griglia, cioè a 1/49 
dell'intervallo ( nel primo caso vale, ad es., circa 0.2). 
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coefficenti negativi se ci si trova su un vuoto e coefficenti positivi se ci si trova 
su un pieno. In caso di variazioni rapide, approssimandosi alla buca una parte 
negativa viene a trovarsi sul vuoto facendo aumentare il valore dei coefficenti 
prima che questi diventino negativi in corrispondenza alla buca. Un analogo 
effetto, che darebbe strutture negative approssimandosi a delle sovradensità, 
lo si evita usando un vincolo di positività sul valore della densità. 
1.3.4 Osservazioni generali 
Gli esempi discussi ci permettono di fare alcune osservazioni generali sul 
modo con cui gli stimatori di densità kernel e wavelet analizzano un catalogo 
di dati discreti per ricostruire la sottostante funzione di densità. 
Ambedue gli stimatori danno risultati molto simili nella maggior parte 
dei casi. Infatti lo stimatore kernel fa uso di funzioni di smoothing la cui 
dimensione dipende dalla densità locale, mentre lo stimatore wavelet selezio-
na le scale più adatte per definire i segnali locali. Lo stimatore kernel non 
è però in grado di rivelare senza ambiguità strutture deboli sovrapposte a 
componenti più estesi (esempio C) o gruppi poco definiti (esempio D, caso 
l). D'altra parte lo stimatore \vavelet ha qualche difficoltà a separare accura-
tamente strutture vicine di scala simile quando il campione di dati è grande 
(terzo caso negli esempi B e C). Infine, in ogni caso lo stimatore kernel genera 
code più ampie dello stimatore wavelet. 
Lo stimatore kernel considera solamente la presenza dei dati laddove lo 
stimatore wavelet si basa sulla rivelazione di sovra e sottodensità locali per 
ricostruire la funzione di densità. Quindi, specialmente nei casi di campioni 
poveri, lo stimatore wavelet è più adatto del kernel in quanto è essenziale usare 
i due generi di informazione sul contrasto locale di densità. D'altro canto, 
quando il contrasto di densità è meno importante, lo stimatore wavelet può 
essere meno efficiente del kernel~ la cui efficienza cresce in modo monotono 
con il numero di punti. 
Nel caso della detezione di vuoti, lo stimatore wavelet dà migliori risultati 
del kernel, ma la soluzione ottenuta presenta due piccoli artefatti simmetrici 
che possono causare detezione di false strutture. 
Una possibile soluzione a questo problema la si può ottenere in modo itera-
tivo rimanendo nel campo delle trasformate wavelet, siccome questo metodo 
permette di ricostruire separatamente ogni struttura che forma la funzione 
distribuzione di densità (Bijaoui & Rué 1996). La soluzione si basa su una 
descrizione in strutture del segnale. Il componente principale viene rivelato 
per primo e ricostruito mediante i suoi coefficenti wavelet. La struttura così 
ottenuta è sottratta alla stima di densità di ordine zero (vedi equazione 1.20), 
l'analisi viene ripetuta cercando la nuova struttura principale che viene poi 
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Figura 1.5: La distribuzione di velocità per l'ammasso A3526. A sinistra la stima 
kernel, a destra la stima ·wavelet. Ai piedi del grafico la distribuzione dei dati. 
sottratta e il procedimento iterato finchè non si trova più alcun coefficente 
wavelet significativo. In caso di strutture vicine è necessaria una ricostruzione 
alternata per ottenere parametri di forma più accurati. In questo modo la 
stima di densità può essere calcolata come somma di strutture singole. 
In ogni caso, come si può vedere in tabella 1.2, è possibile ricostruire ab-
bastanza bene i parametri principali delle strutture considerati negli esempi, 
con ambedue gli stimatori. 
Si fa notare che lo stimatore kernel potrebbe essere ulteriormente miglio-
rato con una scelta più appropriata del parametro di smoothing ottimale con 
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Figura 1.6: La distribuzione di velocità per l'ammasso A3526 con la stima MPL. A 
sinistra la funzione UCV(a), a destra la stima MPL con l'a ottimale. Ai piedi del grafico 
la distribuzione dei dati. 
1.4 Esempi sti dati reali 
N ella presente sezione daremo due applicazioni su dati reali dei metodi di 
stima della densità che abbiamo considerato. In particolare, applicheremo a 
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Figura l. 7: La distribuzione di velocità per il campione di dati usato da Pinheiro & 
Vidakovic 1995. A sinistra la stima kernel, a destra la stima wavelet. Ai piedi del grafico 
la distribuzione dei dati. 
questi esempi anche lo stimatore :YIPL, che non abbiamo considerato nei test 
sulle simulazioni in quanto risulta difficile in generale ottimizzare il parametro 
di penalizzazione. 
Gli esempi considerati sono rammasso di Abell3526 e l'insieme di redshift 
misurati nella regione di Corona Borealis considerati da Pinheiro & Vidakovic 
(1995). 
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Figura 1.8: La distribuzione di velocità per il campione di redshift di Pinheiro & 
Vidakovic 1995 con la stima MPL. A sinistra la funzione UCV(a), a destra la stima 
MPL con l'a ottimale. Ai piedi del grafico la distribuzione dei dati. 
L'ammasso A3526 è stato già considerato da Pisani (1993) come dimo-
strazione della procedura del kernel adattivo. È un esempio particolarmente 
efficace perché considera un ammasso bimodale nello spazio dei redshift (vedi 
Lucey, Currie & Dickens 1986). In figura 1.5 sono riportate le stime kernel 
e wavelet. In figura 1.6, accanto alla funzione UCV che permette di ottenere 
il parametro di penalizzazione ottimale, è riportata la stima MPL. Ai piedi 
delle stime è riportata la distribuzione dei redshift osservati. 
Come si può notare tutte e tre i metodi danno stime consistenti. In par-
ticolare lo stimatore wavelet rivela una più profonda separazione tra le due 
strutture che compongono l'ammasso rispetto al kernel, essendo sensibile alla 
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presenza di un vuoto nella distribuzione dei redshift. 
Il secondo campione è esaminato per un confronto con i risultati di Pin-
heiro & Vidakovic (1995), i quali hanno analizzato un campione di redshift 
nella regione di Corona Borealis riportato da Roder (1990). Rispetto alla sti-
ma di questi autori le nostre distribuzioni ricostruite si presentano più liscie 
seguendo quindi meno i dati stessi. Anche in questo caso i tre metodi danno 
risultati tra loro consistenti. In figura l. 7 sono illustrate le stime di densità 
con il metodo kernel e wavelet, mentre in figura 1.8 sono riportate la funzione 
UCV per la stima del parametro di penalizzazione e la stima MPL. 
1.5 Conclt1sioni 
In questo capitolo abbiamo confrontato tre differenti stimatori di densità, 
rispettivamente il metodo di kernel adattivo, il maximum penalized likelihood 
e una tecnica multiscala basata sulla trasformata wavelet. La trasformata 
wavelet è già stata utilizzata per stime di densità da campioni di dati discreti 
utilizzando una strategia di sogliaggio basata sull'energia media dei coefficenti 
wavelet alle varie scale. In questo lavoro il sogliaggio è definito in base al 
contenuto locale di informazione, il che permette di raggiungere una migliore 
risoluzione. 
A causa di difficoltà nel trovare il parametro di penalizzazione ottimale per 
il JY1PL, abbiamo preferito confrontare solamente il kernel adattivo e l'analisi 
multi scala su un insieme di esempi simulati di carattere astrofisico !imitandoci 
a presentare tutti e tre i metodi su alcuni esempi con dati reali. 
Ambedue le simulazioni con e senza rumore indicano che i metodi basati 
sul kernel e sulla trasformata wavelet possono essere usati con risultati affi-
dabili nella maggior parte dei casi. La miglior soluzione, nel caso si abbiano 
a disposizione pochi dati, è fornita dallo stimatore wavelet. In caso di molti 
dati la situazione è meno distinta. Infatti, sebbene lo stimatore kernel non 
riesca a rivelare chiaramente piccole strutture allargate sovrapposte a strut-
ture più estese, esso raggiunge risultati migliori nel separare due strutture 
simili vicine. Per quanto riguarda la detezione dei vuoti, la stima wavelet 
dà risultati più affidabili, ma evidenzia code più larghe e gobbe spurie ai lati 
della sotto densità. 
Il diverso modo di considerare i vuoti nella distribuzione di punti sembra 
essere la differenza principale tra i due approcci. Il metodo basato sul kernel 
associa una funzione smoothing ad ogni dato e l'informazione dei gap tra i 
vari dati non è usata esplicitamente nella stima della densità. Al contrario, 
la trasformata wavelet è in grado di analizzare sia le sovra che le sottoden-
sità nello stesso modo per mezzo dei contrasti locali relativi. Quest'ultimo 
BIBLIOGRAFIA 25 
approccio è quindi più efficiente nell'analisi di campioni di dati con strutture 
altamente contrastate, specialmente nel caso di campioni poveri. Riducendosi 
il contrasto con l'aumentare dei dati, ambedue i metodi danno stime simili. 
I vari metodi applicati a dati reali con distribuzioni piuttosto complicate 
danno risultati tra loro consistenti. In particolare si nota che la procedura 
per la stima del parametro di penalizzazione dello stimatore MPL dà migliori 
risultati quando si considerano distribuzioni contenenti più picchi di densità 
separati piuttosto che un picco con alcuni particolari, come nel caso dei test 
sulle simulazioni. 
Considerando che lo stimatore YIPL richiede un notevole tempo di calcolo 
per dare risoluzioni accettabili, si può allora concludere consigliando l'uso 
dello stimatore kernel nel caso si debba analizzare la presenza di strutture 
· a grande scala (per es. ammassi e gruppi in una survey di redshift) e dello 
stimatore wavelet quando si vadano a studiare dettagli a scala inferiore, come 
nel caso delle sottostrutture. 
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Capitolo 2 
Dispersione di velocità e 
temperature X negli ammassi di 
galassie 
l n questo capitolo verrà esa m i nata la relazione tra dispersione di velocità delle 
galassie e temperatura del gas su un vasto campione di ammassi di galassie. 
L'assegnazione delle galassie membro è fatta in modo non-parametrico. Per una 
migliore valutazione della dispersione di velocità vengono introdotti i profili di 
dispersione di velocità. Lo scatter della relazione ottenuta è inferiore del 30o/o 
rispetto ai lavori precedenti. Il modello con equipartizione dell'energia tra gas e 
galassie (f3spec = l) risulta compatibile con i dati osservativi. 
2.1 Introduzione 
Gli ammassi di galassie sono i sistemi legati più massicci che si trovano nel-
l'Universo. Sono strutture collassate di recente o ancora in fase di collasso 
e, per questo motivo, sono di grande interesse nello studio della formazione 
di strutture a grande scala. Lo studio degli ammassi si svolge principalmente 
nella banda ottica, nella quale si possono osservare le galassie che li compon-
gono, e in quella X, laddove si ha emissione del gas intergalattico. Riveste 
allora un particolare interesse la possibilità di confrontare i risultati ottenuti 
in modo indipendente in queste due diverse bande. Tra le cose che è possibile 
investigare la più interessante è sicuramente un confronto tra la dispersione di 
velocità delle galassie e la temperatura del gas intergalattico. La correlazione 
tra queste due quantità deriva dal fatto che ambedue sono legate al potenziale 
gravitazionale dell'ammasso. In particolare, per quanto riguarda la tempera-
tura del gas, se la conduzione termica è efficiente, il suo valore misurato nella 
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zona centrale è legato al potenziale gravitazionale dell'ammasso. D'altro can-
to, la dispersione di velocità di una popolazione di galassie rappresentativa 
dell'intero ammasso è direttamente legata al potenziale gravitazionale totale 
mediante il teorema del viriale. La relazione tra le due quantità è talvolta 
espressa anche dal rapporto tra l'energia cinetica delle galassie e quella del 
f3 (]'2 gas spec = kT l . x J.Lmp 
Se consideriamo un ammasso in condizioni di simmetria sferica, il gas intergalattico in 
equilibrio idrostatico soddisfa l'equazione: 
dPgas dcp 
~ = -Pgas dr' (2.1) 
Assumendo che il gas sia isotermo, dall'equazione dei gas Pgas = PgaskTgas/ pmp, si ottiene: 
dlnpgas __ pmp dcp 
dr - kTgas dr · 
(2.2) 
Se anche le galassie possono essere considerate come un gas (ovvero con un tensore di 
dispersione di velocità iso tropo u 2 per cui si abbia m gal u2 = kTgal), e se anche tale gas è 
in equilibrio idrostatico, varrà un'equazione analoga alla 2.2 per le galassie. Eliminando la 
dipendenza dal potenziale si trova la relazione Pgas e< P:al dove: 
2 
f3 = pmpO'toc (2.3) 
kTgas 
(introdotta da Cavaliere e Fusco-Fermiano 1976). Nel caso di equipartizione dell'energia 
cinetica tra gas e galassie ci si aspetterebbe f3 "' l. È possibile misurare f3 sia da misure 
dirette di dispersione di velocità e temperatura del gas tramite l'equazione 2.3, ottenendo il 
cosidetto valore spettrale Pspec, che tramite un fit sull'emissione del gas. Infatti, assumendo 
un profilo di King ( 1966) per la densità delle galassie: 
(2.4) 
dove re è il raggio del core, e sfruttando la relazione tra Pgal e Pgas, è possibile fittare il 
valore di f3 dalle immagini X siccome l'emissività tv del gas è proporzionale al quadrato 
della sua densità. Dal fatto che il mezzo intergalattico è otticamente sottile, si può calcolare 
infatti il profilo di brillanza superficiale Iv (b) come: 
+ [ 2] -3(3+1/2 
lv{b) =f. 00 <v{r)dr ex. l+ (:J , (2.5) 
dove b è il raggio proiettato. Il valore così ottenuto è detto f3Jit ed è in genere discordante 
con il valore di f3spec. 
Tra gli altri confronti possibili citiamo il confronto morfologico, ovvero 
sulla forma dell'ammasso, e il confronto tra la distribuzione di sottostrutture 
nelle due bande. In questo capitolo si studierà la relazione tra dispersione 
di velocità delle galassie e temperatura del gas, le quali saranno d'ora in poi 
indicate rispettivamente con i simboli a e T x. 
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2.2 La relazione a--T)( 
La relazione tra dispersione di velocità e temperatura del gas è stata studiata 
per la prima volta da Smith~ ~Iushotzky & Selermitos (1979). Questa rela-
zione, seppur chiara, presenta tuttavia un grande scatter che è riscontrabile 
anche nei lavori successivi dello stesso Mushotzky (1984,1988), di Evrard 
(1990), Edge & Stewart (1991a) e Lubin & Bahcall (1993). 
Possiamo cercare le ragioni di questo scatter in un'eventuale deviazione 
della temperatura del gas da quella cosidetta "viriale" che si avrebbe se il gas 
fosse effettivamente in equilibrio con il potenziale dell'ammasso. Non è raro 
infatti che gli ammassi si trovino in un incompleto stato di termalizzazione 
essendo il loro processo di formazione tuttora in corso, come si può vedere 
nei casi di fusione ( merging) di due ammassi o di caduta di gruppi negli am-
massi che sono stati osservati (vedi p.e. Zabludoff & Zaritsky 1995). Inoltre 
eventuali iniezioni di gas caldo da galassie nelle quali esplodano supernovae 
(Sarazin 1986, vVhite 1991) o~ d~altra parte, la presenza di campi magnetici 
o turbolenze che supporterebbe in parte la gravitazione (Miralda-Escudé & 
Babul1994, Loeb & Mao 1994~ \Vu 1994), potrebbero allontanare la tempe-
ratura dal valore viriale. I gradienti di temperatura trovati in alcuni ammassi 
con le recenti misure del satellite ASCA indicano che la conduzione termica 
non è poi così efficiente. Sebbene per la maggior parte gli ammassi siano 
isotermi entro il 15% fino a 0.5 h-1 M pc (Mushotzky 1994), questa potreb-
be non essere una proprietà così generale siccome molto poco è noto sulla 
temperatura delle regioni più esterne degli ammassi. 
Anche la valutazione della dispersione di velocità delle galassie a è una 
sorgente di errori nella relazione a-T x. Sebbene la presenza di anisotropie 
nelle orbite delle galassie non abbia effetto sul valore totale di a, ciò può avere 
grande influenza se si calcola a solo nelle regioni centrali. Come vedremo 
dall'analisi dei profili di dispersione di velocità una misura di a a una distanza 
fissa dal centro può essere una cattiva misura del a totale dell'ammasso. 
È noto dallo studio morfologico sia nella banda X che nell'ottico che molti 
ammassi sono allungati. Siccome ciò che è possibile misurare è la dispersione 
di velocità proiettata, per risalire alla a tridimensionale si fa uso di un fattore 
di proiezione che dipende dalrellitticità dell'ammasso e dalla sua inclinazione. 
Non essendo queste in generale note si utilizza un fattore di proiezione sferico, 
che va quindi a introdurre un certo scatter nella valutazione di a. 
La popolazione di spirali ha in generale una dispersione di velocità più 
elevata di quella delle ellittiche (vedi p.e. Biviano et al. 1994). Ciò porta a 
pensare che si tratti di una popolazione lontana dal presentarsi virializzata 
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Figura 2.1: Mappe di densità e profili di dispersione di velocità per ogni ammasso del 
campione. Il cerchio sulle mappe ha un raggio di lO' ed è centrato sul centro X. La scala 
è in h - 1 M pc dal centro di densità. I profili sono in km s- 1 in funzione della distanza 
in h -l M pc. Il primo punto del profilo considera le l O galassie più vicine al centro. Le 
linee orizzontali mostrano il valore di dispersione di velocità relativo alla temperatura X 
e bande d'errore nell'ipotesi f3 = l. 
In generale poi~ siccome sia in X che in ottico si rileva la presenza di 
sottostrutture, è evidente che per la gran parte gli ammassi non sono strutture 
2.2 La relazione a-Tx 
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ben virializzate e quindi a e T_}( non saranno buoni indicatori del potenziale 
dell'ammasso, specialmente nei casi in cui siano presenti grandi sottostrutture 
o nei casi di fusione tra ammassi. 
Numerose simulazioni numeriche mostrano che, in caso di collisione tra 
ammassi, la temperatura del gas e la dispersione di velocità delle galassie 
aumentano (Schindler & Bohringer 1993; Schindler & Miiller 1993; Rottinger, 
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comportamento contemporaneo di Tx e a durante questo tipo di collisioni. 
In questo capitolo verrà analizzata la relazione a-Tx tenendo conto dei va-
ri effetti che ostacolano la valutazione di a, ovvero: la presenza di anisotropie 
di velocità, possibili effetti mareali dovuti ad ammassi vicini, la presenza di 
sottostrutture, l'esistenza di gradienti di velocità negli ammassi, la differenza 
cinematica tra popolazioni di spirali e ellittiche e l'effetto dell'asfericità del-
l'ammasso. In particolare si tenterà di stimare la dispersione totale di velocità 
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delle galassie dell'ammasso basandosi sull'analisi dei profili di dispersione di 
velocità (vedi par 2.4.2). 
2.3 Selezione del campione 
L'analisi è stata effettuata su un campione di 43 amm.assj con dati fino ad 
almeno mezzo raggio di Abell e con almeno 25 membri entro l h- 1 JV!pc dal 
centro di cui si conoscesse il redshift. Inoltre, per ognuno di tali ammassi è 
nota la temperatura X del gas intergalattico dal campione omogeneo di tem-
peratura di David et al. (1993). Si sono imposti questi criteri di selezione in 
modo da poter determinare la a totale in ogni ammasso per mezzo dell'analisi 
dei profili. di dispersione di velocità (vedi par. 2.4.2). Inoltre, per ottenere 
34 Dispersioni di velocità e temperature X 
Nome Ve!. T (keV) Centro X Nome Ve!. T keV) Centro X 
(l) (2) (3) (4) (l) (2) (3) (4) 
A 85 1,2 6.2 44 A2063 2,4 4.1 -0.6 48 -0.3 
A 119 3 5.9~~:~ 45 A2107 23 4.2~~:i 50 
A 193 4.2~~:~ 46 A2151 Hercules. 12 3.8~~:~ 51 
A 262 5,6,7 2.4~~:i 44 A2199 24 4.5~~:i 51 
A 399 5.8~~:~ 45 A2256 25 7.3~~:! 52 
A 400 8 2.5~~:! 45 A2593 2 3.1~~:~ 44 
A 401 7.8~~:~ 45 A2634 26,27,28,29,30,31 3.4~~:; 31 
A 426 Perseus 6.3~~:; 44 A2670 32 3.9~~:~ 48 
A 496 lO 3.9~~:i 45 A2877 3.5~~:~ 47 
A 539 11 3.0~~:~ 45 A3158 33,34 5.5~~:! 44 
A 548S 12 2.4~~:~ 47 A3266 21 6.2~~:! 47 
A 576 13 4.3~~:; 46 A3391 21 5.2~~:! 47 
A 754 12 9.1~g:~ 45 A3395 21 4.7~~:~ 47 
A1060 Hydra. 14,15 3.9~~:; 44 A3526 Centaurus 35,36 3.9~~:i 44 
A1142 16 3 .... +5.4 
.l -2.0 48 A3558 Sha.pley 8 14,21,37,38 3.8~~:! 49 
A1367 6,17,18,19 3.7~~:i 47 A3571 39 7.6~~:~ 53 
A1644 15 4.7~~:~ 44 A3667 40 6.5~~:~ 54 
A1656 Coma 20 8.3~~:~ 45 S0805 1.4~~:; 47 
A1689 21 10.1 +5.4 44 MKW3S 2,4 3.0~~:; 44 -2.8 
A1736 12 4.6~~:~ 49 MKW4 41,42 1.7~~:; 44 
A1795 5.8~~:; 46 VIRGO 43 2.4~~:; 46 
A2052 1,22 3.1 +~:; 45 
Tabella 2.1: Referenze: [l] Malumuth et al. (1992); [2] Beers et al. (1991); [3] Fabricant et al. (1993); [4] 
Hill, & Oegerle (1993); [5] Giovannelli et al. (1982); [6] Gregory, & Thompson (1978); [7] Moss, & Dickens 
(1977); [8] Beers et al. (1992); [9] Kent, & Sargent (1983); [10] Quintana, & Ramirez (1990); [11] Ostriker 
et al. (1988); [12] Dressler, & Shectman (1988b); [13] Hintzen et al. (1982); [14] Richter (1987); [15] Richter 
(1989); [16] Geller et al. (1984); [17] Gavazzi (1987); [18] Tifft (1978); (19] Dickens, & Moss (1976); (20] 
Kent, & Gunn (1982); [21] Teague et al. (1990); [22] Quintana et al. (1985); [23] Oegerle, & Hill (1993) 
[24] Gregory, & Thompson (1984); (25] Fabricant, Kent, & Kurtz (1989); [26] Hintzen (1980); [27] Pinkney 
et al. (1993) [28] Zabludoff, Huchra, & Geller (1990); [29] Bothun, & Schombert (1988); [30] Butcher, & 
Olmer(1985); [31] Scodeggio et al.(1994); [32] Sharples, Ellis, & Gray (1988); [33] Chincarini, Tarenghi, & 
Bettis (1981); [34] Lucey et al. (1983); [35] Lauberts, & Valentjin, E.A. (1989); (36] Dickens, Currie, & Lucey 
(1986); [37] Metcalfe, Godwin, & Spenser (1987); [38] Bardelli et al. (1994); [39] Quintana& de Souza (1993); 
[40] Sodrè et al. {1992); [41] Malumuth, & Kriss (1986); [42] Beers et al. (1984); [43] Binggeli, Sandage & 
Tammann (1985); [44] Elvis et al. (1992); [45] Abramopoulos, & Ku (1983); [46] Edge, & Stewart {199lb); 
[47] HEASARC Archive; (48] Beers, & Tonry (1985); [49] Breen et al. (1994); [50] McMillan, Kowalski & 
Ulmer (1989); [51] Rhee, & Latour (1991); [52] Miyaji et al. (1993); [53] Pierre et al. (1994); (54] Piro, & 
Fusco-Femiano { 1988). 
un campione sufficientemente omogeneo, i redshift delle galassie appartenenti 
a ciascun ammasso provengono in genere da una sola sorgente a meno che 
diverse sorgenti non siano tra loro compatibili. 
Abbiamo applicato procedure omogenee nello studio dei dati ottici dei 
43 ammassi, usando in particolare stime robuste di media e dispersione (vedi 
Beers, Flynn & Gebhardt 1990). Nella tabella 2.1 sono presentati gli ammassi 
con le referenze dei redshift, le temperature date da David et al. (1993) e le 
referenze da cui sono stati ricavati i centri X. 
Per tener conto della possibile influenza di ammassi vicini, per ogni og-
getto si è controllata la presenza di ammassi ACO (Abell et al. 1989) in una 
regione di 2 h-1 Mpc dal centro dell'ammasso e in un intervallo di redshift 
pari di 0.01. Le coppie di ammassi vicini A399/ A401 e A2634/ A3395 sono 
state considerate non separate nella selezione iniziale nello spazio dei red-
shift. Abbiamo usato lo stesso trattamento anche per le coppie di ammassi 
2.3 Selezione del campione 35 
A2063/1VIKW3S, A2634/ A2666 e A3558/SC1329-314 presentate unite dagli 
autori. 
2.3.1 Assegnazione dei membri agli ammassi 
Per assegnare le galassie dei campi osservati agli ammassi si è fatto uso sia 
dell'informazione sulla velocità lungo la linea di vista, che di quella sulla po-
sizione spaziale proiettata. Una volta stimata la distribuzione delle velocità 
delle galassie di ciascun ammasso per mezzo della tecnica del kernel adattivo 
(vedi il Capitolo l), è possibile calcolare la significatività statistica di ogni 
picco della distribuzione e la sovrapposizione tra picchi contigui. 
Richiamandoci alla notazione utilizzata nel capitolo l, la stima di densità può essere 
espressa, in forma vettoriale, con la notazione: 
l '"""' l (i-i·) J(i)= X L hÀ·K ~ . 
i=l,N 1 1 
(2.6) 
Si può associare ogni galassia al picco di densità a cui si arriva se si parte dalla po-
sizione della galassia e si segue la massima pendenza positiva. Se ci sono delle galas-
sie isolate queste danno luogo a picchi con una sola galassia, il che permette di definire 
Ào = max{ Ài} nel campo. Possiamo allora vedere la densità totale come somma di varie 
strutture corrispondenti ai picchi: 
J(x) = L: Jll(x) (2.7) 
Jl=O,v 
con fll(i) = fvr LiEil h~; f{ ( xh-:i), densità di probabilità del j.l-esimo picco e fo(x) 
fvr hlo K ( xh-;_~·), densità di probabilità del picco dovuto alPi-esima galassia isolata. Se 
definiamo la funzione di likelihood L N = n i= l ,N f (Xi) possiamo calcolare la significati vi tà 
del J.L-esimo picco con: 
x' = - 2\n (Li~) ) , (2.8) 
dove L(J.l) è il valore della likelihood calcolato assegnando ogni galassia appartenente al 
J.L-esimo picco al campo, ovvero descrivendo ogni oggetto appartenente a. tale picco con la 
densità f 0 (i) (Pisani 1993). La quantità x2 è distribuita come un chi-quadrato con un 
grado di libertà (Materne 1979). 
Se definiamo la probabilità che un oggetto appartenga al campo come P( i E O) = 
fo (Xi)/ f (ii), pari ovviamente a uno nel caso di galassia isolata, la probabilità che una 
galassia appartenga al J.l-esimo picco sarà data da: 
P("E )=8fll(xi) 
l J.l f(ii) ' 
(2.9) 
dove il coefficente 8 = 1-P(i E O) deriva dalla condizione di normalizzazione L il P(i E J.l)+ 
P(i E O)= l. 
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È possibile infine ottenere una successione di oggetti con densità decrescente partendo 
da un picco di densità (Kittler 1976, Pisani 1996). Se consideriamo vicini al punto di par-
tenza i1 tutti i punti Xi tali che la loro distanza sia minore di (..\i+ ..\l) h, il secondo punto 
della successione sarà il vicino con la densità più elevata. A questo punto si itera la pro-
cedura aggiungendo all'insieme dei vicini tutti i vicini del secondo punto della successione. 
Quando si trova, come termine della successione, un punto appartenente ad un altro picco 
di densità si fa ripartire la procedura da tale picco finché, riincontrando come termine della 
successione un altro oggetto del picco precedente, si fondono i due picchi e si continua la 
procedura. In questo modo è possibile studiare il profilo di dispersione di velocità tenendo 
conto dell'ellitticità di un ammasso o analizzarlo in un ammasso strutturato distinguendo 
la presenza di sottostrutture (vedi Pisani 1996). 
Ogni picco viene associato a una struttura nello spazio delle velocità. 
L'ammasso è quindi identificato come il picco con la maggiore significatività 
e tutte le galassie che non appartengono a questo picco non sono considerate 
membri dell'ammasso. Il vantaggio di questa procedura risiede innanzitutto 
nella non-parametricità: ovvero nel non assumere a priori alcun modello per 
la forma della distribuzione delle velocità delle galassie. Non richiede inoltre 
il binnaggio dei dati e permette di quantificare la sovrapposizione tra strutture 
VICine. 
Alcuni ammassi che presentano picchi con forte sovrapposizione ( > 20%) 
nelle loro distribuzioni di velocità: A548 (60%), Al367 (66%), Al689 (20%). 
Al736 (24%) e A3526 (56%). Sospettiamo che in tali casi si sia distanti 
dall'equilibrio dinamico (vedi anche § 2.4.4). La seguente analisi riguarda 
perciò i rimanenti 38 ammassi. 
Per separare gli ammassi dai loro vicini nelle coppie nominate in prece-
denza, abbiamo valutato la densità in due dimensioni utilizzando lo stimatore 
basato sul kernel adattivo. Come nel caso monodimensionale è possibile sepa-
rare le strutture identificate come picchi di densità e valutarne la significatività 
statistica. Non abbiamo inoltre considerato galassie a più di 5 h-1 1\1 pc dal 
centro dell'ammasso. 
2.3.2 Completezza in magnitudine 
In alcuni campioni osservativi la regione centrale dell'ammasso risulta 
campionata in modo più profondo in termini di magnitudini. Valutando la 
dispersione di velocità totale dell'ammasso si avrà in questi casi un peso mag-
giore della regione centrale. Per evitare questo tipo di bias, tanto più perico-
loso quanto nella regione centrale la dispersione di velocità locale sia molto 
diversa da quella globale (vedi fig. 2.1), è opportuno considerare campioni 
completi a una magnitudine limite. Quindi, nel caso fossero note le magni-
tudini per tutte le galassie dell'ammasso, non abbiamo considerato tutte le 
galassie meno luminose della magnitudine limite di completezza per l'intero 
2.3 Selezione del campione 
Nome Ne Nz R* Pm Pp Re f. 
(l) (2) (3) (4) (5) (6) (7) 
A 119 ........................................... . 58 13 0.98 0.83 0.82 l 
A 400 ........................................... . 58 24 1.24 0.98 0.57 2,3,4,5 
54 45 2.69 A 426 Perseus.... ... . ... .... ..... ...... ..... 0.69 0.36 4,5,6,7 
54 18 0.97 A 496............................................ 0.56 0.34 3 
46 35 4.76 A 539........ .... ..... .......... ... ..... ..... .... 0.92 0.94 4,5,8 
62 14 1.90 A 754. ....... .... ..... ...... .... ... .. ..... ... . ... 0.06 0.36 9 
82 56 2.01 Al060 Hydra..... ....... ..... ..... .... ..... .. >0.99 0.25 10,11 
70 20 1.77 Al644............................................ 0.95 0.51 9 
173 85 4.93 Al656 Coma.................................. 0.25 0.98 12 
37 17 1.37 A2063............................................ 0.42 0.78 3 
56 44 1.45 A2151 Hercules............................. 0.99 0.10 9 
46 13 0.92 A2256............................................ 0.49 0.98 3 
61 22 0.69 A2634....... ... .. ... .. ..... ....... ...... ..... .... 0.44 >0.99 3 
90 26 1.12 A2670............................................ 0.60 0.89 13 
35 lO 0.96 A2877............................................ 0.88 >0.99 3 
74 39 1.77 50805............................................. 0.62 0.48 14 
VIRGO.......................................... 179 246 2.06 0.32 >0.99 15 
Tabella 2.2: Referenze: [l] Fabricant et al. (1993); [2] Butcher & Oemler (1985); [3] 
Dressler (1980); [4) Huchra et al. (1992); [5) Paturel et al. (1989}; [3] Dressler {1980); 
[6] Biviano (1986}; [7) Poulain, Nieto, & Davoust (1992); [8] Ostriker et al. (1988); [9] 
Dressler, & Schectman (1988b); [10] Richter (1987); [11] Richter (1989); [12] Kent, & 
Gunn (1982); [13] Sharples, Ellis. & Gray (1988); [14] Beli, & Whitmore (1989}; [15] 
Binggeli, Sandage & Tammann (1985). 
37 
ammasso. Gli effetti di incompletezza nelle regioni esterne degli ammassi non 
sono, come vedremo dall'analisi dei profili di dispersione di velocità, molto 
importanti. Infatti questi tendono ad appiattirsi nella regioni esterne. 
2.3.3 Effetti della morfologia delle galassie 
Per 17 tra i 38 ammassi analizzati disponiamo di un informazione almeno par-
ziale sulla morfologia delle galassie. Per testare le differenti medie e varianze 
delle distribuzioni di velocità delle galassie early-type e late-type, abbiamo 
applicato il test delle medie e il F-test (vedi Press et al. 1992) alle due popo-
lazioni di galassie entro la massima area da loro occupata. Nella tabella 2.2~ 
accanto al nome dell'ammasso sono riportati il numero di galassie early-type 
e late-type (Ne, Nz) entro il raggio R*, la probabilità che le medie e le disper-
sioni di velocità siano differenti per le due popolazioni xsecondo il test delle 
medie (P m) e il F-test ( PF) e infine il codice delle referenze da cui sono state 
desunte i tipi morfologici. 
Nei casi in cui la probabilità che le due distribuzioni siano diverse supera 
il 95% per almeno uno dei due test, abbiamo scelto di considerare solo le 
galassie early-type. Questo è il caso per gli ammassi A400, A1060, A2151 
secondo il test delle medie e per A1656, A2256, A2634, A2877 e Virgo secondo 
il F -test. La procedura di selezione (vedi § 2.3.1) ripetuta su tali ammassi 
considerando solo la popolazione early-type non porta a sostanziali differenze 
rispetto a una selezione a posteriori. 
38 Dispersioni di velocità e temperature X 
Nome N R RGD Pns Nome N R RGD Pns 
(l) (2) (3) (4) (5) (l) (2) (3) {4) (5) 
A 85 131 4.49 0.75 0.359 A2107 68 0.99 0.801 
A 119 80 1.46 0.33 0.987 A2151* Hercules 58 1.88 0.41 0.980 
A 193 58 0.89 0.651 A2199 51 3.22 0.28 0.292 
A 262 78 4.95 0.37 0.602 A2256* 47 0.93 0.885 
A 399 92 1.71 0.285 A2593 37 1.39 0.36 0.534 
A 400* 59 1.22 0.23 0.391 A2634* 69 0.87 0.56 0.335 
A 401 123 2.11 0.45 0.358 A2670 215 2.24 0.15 0.920 
A 426 Perseus 127 2.70 0.27 0.144 A2877* 37 1.04 0.662 
A 496 151 1.38 0.47 0.978 A3158 35 1.44 0.629 
A 539 102 4.87 0.07 0.998 A3266 132 1.11 0.55 0.479 
A 576 48 1.22 0.059 A3391 55 0.90 0.49 0.2il 
A 754 83 2.47 >0.99 0.458 A3395 107 1.14 0.34 0.982 
A1060* Hydra 82 2.08 0.16 0.894 A3558 Shapley 8 206 0.98 0.49 0.988 
Al142 44 2.21 >0.99 0.618 A3571 70 0.96 0.057 
A1644 92 1.95 0.895 A3667 123 2.25 0.37 0.697 
A1656* Coma 170 4.98 0.93 0.296 S0805 120 1.90 0.72 0.558 
A1795 87 1.76 0.12 0.346 MKW3S 30 3.47 0.802 
A2052 62 1.37 0.593 MKW4 53 4.88 0.99 0.964 
A2063 91 4.77 0.05 0.802 VIRGO* 180 2.03 0.66 0.996 
Tabella 2.3: Il campione finale: l'asterisco indica che solo le galassie early-type sono 
usate nell'analisi. 
Siccome la metà degli ammassi con informazione morfologica (8 su 1/) 
presenta differenze nella media e/ o dispersione di velocità tra le popolazioni 
late e early, quest'analisi supporta lo scenario in cui le galassie late-type non 
sono in equilibrio dinamico con il resto dell'ammasso. In particolare, la a 
calcolata sull'intera popolazione risulta per 5 di questi ammassi superiore in 
media di 190 km s- 1 rispetto alla a calcolata sulle sole galassie early-type. 
Questo effetto riguarda soprattutto gli ammassi più poveri e più freddi. Infatti 
ci sono differenze cinematiche per 6 dei 10 ammassi con Tx<3.9 KeV (il valore 
mediano del campione) e per soli 2 dei 7 rimanenti. È quindi probabile che 
ci sia ancora un infall di spirali in ammassi poveri e freddi, mentre in quelli 
più ricchi e caldi si sia raggiunto l'equilibrio dinamico. 
2.3.4 Il campione finale 
Il campione considerato nell'analisi consiste di 38 ammassi. La figura 2.1 
presenta le distribuzioni di galassie in due dimensioni per mezzo della mappa 
di densità stimata per mezzo del kernel adattivo. In ogni mappa è inoltre 
segnata la posizione del centro X trovata in letteratura (vedi tabella 2 .l) e un 
circolo di 10 minuti d'arco di raggio indica approssimativamente la regione 
usata per le stime di T x (solo nel caso di Virgo si considera un raggio di 40 
minuti d'arco). 
Per valutare l'importanza delle sottostrutture si è stimata l'importanza 
del picco secondario nella densità spaziale, qualora questo fosse significativo. 
calcolando il rapporto fra la sua altezza e quella del picco principale (RGD ). 
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Nome a km s Nome 
(l) (2) (l) 
A 85 1069. - 92. 1.12 -0.25 A2107 625. - 58. 0.56 -0.25 
A 119 850.:: 1 ~~-. 0.74::g:~~ A2151* Hercules 743.:: ::: o.88::g:~~ 
A 193 756.:: 1 ~;·. 0.82::g:~~ A2199 86o.::1 i~: 1.oo::g:~~ 
A 262 575.:: ~~: 0.83::g:~~ A2256* 1279.::!~~: 1.36::g:;~ 
A 399 1195.:: ~!·. 1.49::g:j! A2593 700.:1 ~~: 0.96:g:~~ 
A 400* 607.: ~~: 0.89:g:~; A2634* 705.: ~i: 0.89::g:~g 
A 401 1142.: ~g: 1.01:g:~~ A2670 983.: ~~: L5o:g:~~ 
A 426 Perseus 1284.: 1 !~: 1.59:g:~g A2877* 748.: 1 ~~: 0.97:g:~~ 
A 496 750.: ~~-. 0.87:g:i~ A3158 1046.:1 ~!: 1.2l:g:!~ 
A 539 747.:: 1 ~~·. 1.13:g:~~ A3266 1182.: 1 ~~: 1.37:g:~! 
A 576 1006.:1!~: 1.43::g:j~ A3391 990.:~~:: 1.14:g::~ 
A 754 784.:: ~~: A3395 934.::i~~: 1.12:g:~~ 
Al060* Hydra 614.: ~;: o.59:g:i~ A3558 Shapley 8 997.:: ~~: 1.59::g:~~ 
All42 63L:i~~: o.6s:b:;~ A3571 1085.:!~~: 0.94:g:~~ 
Al644 937.: 1 ~~-. 1.13:g:;~ A3667 1208.: :~: 1.36:g::~ 
Al656* Coma 913.: ~;: 0.6l:g:g S0805 549.: ~~: 1.3o:g:~~ 
Al795 887.:1 ~~-. 0.82:g:~~ MKW3S 612.: ~;: 0.76:g:~~ 
A2052 679.: ;~: o.9o:g:~~ MKW4 539.: ~~: 1.04:~:~~ 
A2063 664.: ~~: o.6s:g:i~ VIRGO* 643.: i~: 1.04:g:~~ 
Tabella 2.4: Le dispersioni di velocità: l'asterisco indica che solo le galassie 
early-type sono usate nell'analisi. 
Parallelamente si è calcolata pure la probabilità di sottostrutture PDs 
con il test di Dressler & Shectman ( 1988a). I risultati di questa analisi sono 
riportati nella tabella 2.3 accanto al nome dell'ammasso, al numero di galassie 
considerate membri dell'ammasso e alla sua estensione in h-1 Mpc. 
2.4 Analisi e risultati 
2.4.1 Gradienti di velocità 
Il campo di velocità dell'ammasso può essere influenzato dall'esistenza di al-
tre strutture su grande scala come ammassi vicini oppure il superammasso 
al quale lo stesso ammasso appartiene. Ogni effetto asimmetrico può pro-
durre un gradiente di velocità nel campo di velocità dell'ammasso. Abbiamo 
analizzato la presenza di tali gradienti effettuando, per ogni ammasso, una re-
gressione lineare multipla delle velocità osservate rispetto alle posizioni delle 
galassie nel piano del cielo (routine N AG G02BAF e G02CGF). In tal modo 
si ottiene il gradiente di velocità e il coefficiente R2 , con valori compresi tra 
O e l inclusi, che misurà quanto è grande la deviazione della variabile dipen-
dente dai due insiemi di variabili indipendenti. Per testare la significatività 
statistica del gradiente di velocità così fittato si è calcolato il coefficiente R2 
per un insieme di l 000 simulazioni ottenute permutando tra le galassie i va-
lori delle loro velocità. La significatività è allora definita come la frazione di 
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volte in cui tale coefficiente risulta minore del valore osservato. Si ha una si-
gnificatività maggiore del 99% in cinque ammassi: A399, A401, A2107, 580.5 
e Virgo. Questi cinque ammassi sono stati corretti sottraendo il gradiente 
di velocità e rinormalizzando le velocità in modo da lasciare la loro media 
invariata. Questa correzione ha comunque un effetto minimo sulla forma del 
profilo di dispersione di velocità (discusso nella § 2.4.2) e sulla dispersione di 
velocità totale (la correzione media è di circa 30 km s -l). 
2.4.2 Profili di dispersione di velocità 
Abbiamo considerato il profilo di dispersione di velocità (VDP) valutando, 
a ciascun raggio dal centro dell'ammasso, la dispersione di velocità sulle ga-
lassie contenute all'interno di tale raggio. Lo studio di tali profili è legato 
al particolare significato della dispersione di velocità totale, che è indipen-
dente dalle anisotropie nelle velocità, e permette di vedere come la stima di 
tale rJ dipenda dall'estensione del campionamento in ogni ammasso. Le di-
spersioni di velocità sono calcolate con stimatori robusti (stimatori biweight, 
vedi Beeer, Flynn & Gebhardt 1990). Nella fig. 2.1 sono riportati i profili 
di dispersione di velocità con le bande d'errore bootstrap allivello di confi-
denza del 68%. Le linee orizzontali rappresentano il valore di dispersione di 
velocità, con la rispettiva banda d'errore, equivalente alla temperatura della 
tabella 2.1 nella condizione di perfetta equipartizione dell'energia fra gas e 
galassie (vedi § 2.4.3). 
L'importanza cruciale della scelta del centro dell'ammasso e le possibili 
differenze tra centri determinati con differenti procedure sono stati messi in 
risalto in molti articoli (Beers & Tonry 1985; Rhee & Latour 1989). Siccome 
vogliamo comparare le dispersioni di velocità con le temperature X abbiamo 
scelto di utilizzare i centri X pubblicati in letteratura. In ogni caso, il com-
portamento dei profili a grandi raggi non è fortemente influenzato dalla scelta 
del centro. Inoltre, le mappe di densità in fig. 2.1 mostrano che il centro di 
densità ottico e quello X sono in genere in buon accordo. In alcuni ammassi, 
p.es. Virgo, l'accordo è migliore per le popolazioni early-type piuttosto che 
per le late-type. 
2.4.3 Dispersione di velocità e misura di f3 
L'andamento dei profili di dispersione di velocità differisce per i vari ammas-
si nella zona centrale, ma tende in generale ad appiattirsi nelle zona esterna. 
L'andamento crescente/decrescente del profilo nella zona centrale può deriva-
re sia da anisotropie della velocità che dalla distribuzione di materia oscura, 
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ma non è ancora possibile, sulla base dei dati attualmente a disposizione, se-
parare i due effetti. Comunque, l'appiattimento dei profili nelle regioni esterne 
suggerisce che, in tali zone, possibili anisotropie di velocità non hanno più 
alcun effetto sulla misura di a. Inoltre tale appiattimento si ha attorno a l 
h-1 M pc che, per ammassi di circa 1014-1015 M0 c corrisponde alla dimensio-
ne della regione collassata già virializzata (vedi anche il capitolo ??). Quindi, 
il valore asintotico di a è rappresentativo dell'energia cinetica totale delle 
galassie. 
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Figura 2.1: Dispersione di velocità (linea continua) e densità delle galassie (linea 
tratteggiata) lungo le successioni di galassie che partono dal picco di A3391 (sini-
stra) e di A3395 (destra). Le frecce indicano il punto in cui si è presa la dispersione 
di velocità. 
Per ogni ammasso prendiamo come valore di a il valore finale del profilo 
di dispersione di velocità. Nel caso degli ammassi vicini A3391/ A3395, che 
presentano ambedue un profilo crescente nella zona esterna a causa della 
relativa influenza, abbiamo calcolato la a lungo una successione di galassie 
con densità decrescente a partire dal picco di densità ottenuta come descritto 
nella § 2.3.1 a pag. 35. In fig. 2.2 le dispersioni di velocità e la densità sono 
graficate lungo tali successioni per i due ammassi. Osservando la mappa 
della regione in fig. 2.1 si notano tre picchi di densjtà, corrispondenti ai 
due ammassi e a un gruppo intermedio, che risultano tutti significativi. Per 
ambedue gli ammassi adottiamo il valore di a ottenuto prima di incontrare 
il successivo picco di densità, che rappresenta il gruppo intermedio. Questi 
valori sono simili a quelli del profilo VDP nel punto più basso. 
In tabella 2.4 sono presentati i valori di a e i f3spec calcolati per ciascun 
ammasso assumendo il peso molecolare medio p = 0.58 (Edge & Stewart 
1991a). 
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Figura 2.2: A sinistra la distribuzione di velocità con due picchi di A3526. A destra 
i profili di dispersione di velocità per il picco principale e per i due picchi trattati 
assieme. 
2.4.4 Effetto delle sottostrutture 
Una gran parte degli ammassi di galassie osservati presenta sottostrutture 
e ne vengono rivelate sempre di nuove col crescere dei dati a disposizione. 
Significativo è per esempio il caso dell'ammasso di Corna preso all'inizio co-
me tipico esempio di ammasso rilassato nel quale però sono state di recente 
osservate numerose sottostrutture (Biviano et al. 1996). Il problema diventa 
quindi non tanto quello di stabilire se un ammasso possieda o meno sotto-
strutture, ma di quanto questo sia distante dall'equilibrio dinamico. Come 
detto nel§ 2.3.1, abbiamo escluso dall'analisi 5 ammassi che presentavano una 
forte sovrapposizione di picchi nella distribuzione delle velocità. Ad esempio, 
nel caso di A3526, si possono vedere nella figura 2.3 i profili di dispersione 
di velocità che si ottengono considerando il solo picco principale o i due pic-
chi molto sovrapposti nello spazio delle velocità. Riteniamo che in tali casi 
gli ammassi siano molto lontani dall'equilibrio dinamico e forse in fase di 
fusione ( rnerging). Un caso analogo, ma visibile nella distribuzione spaziale 
bi-dimensionale, è quello di A 754 che è apparentemente bimodale ed è un 
probabile caso di rnerging come risulta dagli studi nella banda X (Zabludoff 
& Zaritsky 1995, Briel & Henry 1996 ???). 
L'influenza sulla dinamica totale dell'ammasso di sottostrutture a più pic-
cola scala è ancora in fase di dibattito (vedi p.es. Gonzales-Casado, 1Vlarnon 
& Salvador-Solé 1994). Inoltre, con diverse tecniche è possibile identificare 
differenti generi di sottostrutture. Abbiamo quindi preferito non applicare al-
cuna correzione per la presenza di sottostrutture, a differenza di quanto fatto 
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ad es. da Bird, Mushotzky & Metzler (1995) che decompongono la distribu-
zione di velocità in un insieme di gaussiane e non tengono quindi conto della 
presenza di anisotropie di velocità che può portare a distribuzioni di velocità 
non gaussiane. La nostra selezione non-parametrica degli ammassi ci tiene a 
riparo da questo possibile problema. 
2.4.5 La relazione osservata 
Per descrivere la legge fisica che lega due variabili indipendenti quali a e 
T x è necessario usare un metodo di regressione lineare che tratti le due varia-
bili in modo simmetrico (vedi p.es. Kendall & Stuart 1979). Se sono note le 
incertezze sulle due variabili è possibile applicare una procedura di regressio-
ne che tiene conto degli errori su entrambi gli assi. N el trattare la relazione 
log a-log T x, abbiamo usato una stima Maximum Likelihood della retta di 
regressione (vedi Kendall & Stuart 1979 e Press et. al 1992), dopo aver resi 














In tal modo si ottiene la relazio-
ne: a = 102.56±0.03Txo.56±o.o5. Per 
misurare lo scatter dei dati attorno 
alla retta fittata abbiamo calcolato 
la deviazione standard (s.d.) dei 
residui, cioè delle distanze dei dati 
rispetto alla retta. Tale s.d. risul-
ta inferiore rispetto a quelle calco-
late da dati e rette fi ttate di prece-
denti lavori sull'argomento (Edge 
& Stewart 199la; Lubin & Bahcall 
1993; Bird, lVIushotzky & Metzler 
1995). L'ammasso A754, che è an-
che l'ammasso più sottostrutturato 
Figura 2.3: I 38 punti del campione finale. La nelle mappe di densità del nostro 
linea continua è il fit effettuato su 37 galas-
sie escludendo A754 (punto pieno). La linea campione, ha il residuo maggiore a 
tratteggiata rappresenta il modello con f3spec = circa 3 s.d .. Sorprendentemente la 
l. presenza di sottostrutture porta a 
una temperatura più calda o a una dispersione di velocità inferiore a quella 
che si avrebbe con j3 = l. Siccome A 754 si presenta bimodale (vedi anche 
Fabricant et al. 1986, Slezak, Durret & Gerbal1994) e mostra evidenze di col-
lisione tra sottostrutture (Zabludoff & Zaritsky 1995), preferiamo escluderlo 
dall'anali si. 
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Sui rimanenti 37 ammassi si ha la relazione: 
a == l 02.53±o.o4T x o.61±o.o5, (2.10) 
che presenta una s.d. dei residui ridotta di più del 30% rispetto ai lavori 
precedenti (vedi tabella 2 .. 5). In figura 2.4 sono riportati i dati e la relazione 
fittata nel diagramma log a-log(kTx ). 
Particolare cura si è posta nella valutazione degli errori. Gli errori ri-
portati nell'equazione 2.10 sono le proiezioni dell'ellisse di confidenza al c.l. 
del 68%. Per studiare la compa-
tibilità di un modello con i dati 
in figura 2.5 è riportata l'ellisse di 
confidenza al c.l. del 95.4% ( cor-
rispondente a 2 s.d. ). In partico-
lare, il modello di perfetta equi-
partizione di energia tra gas e ga-
lassie (f3spec == l), rappresentato 
con un asterisco, risulta compa-
tibile con i dati osservativi. Se 
consideriamo infine il sottocam-
pione di 16 ammassi per cui si co-
nosce la morfologia delle galassie 
componenti, si ottiene la relazio-
ne: a == 102.59±0.04Txo.5o±o.o7, con-






2.45 2.5 2.55 
a 







Figura 2.4: L'ellisse di confidenza a due devia-
zioni standard (livello di confidenza 95.4%), cor-
rispondente a (J' = 10a · Tb come fittato nell'equa-
zione 2.10. L'asterisco rappresenta il modello di 
Con l'eccezione di A 754, il valore ammasso con /3spec = l. 
medio di f3spec risulta essere di 1.03 ± 0.05. Edge & Stewart (199la), siccome 
f3spec correla con a e non con T x, ne arguiscono che i valori di a non sono 
affidabili. Questo accade anche nel nostro campione ma, sebbene sia possibile 
che i valori di a siano ancora affetti da qualche bias sconosciuto, non è possibi-
le trarre conclusioni su questo problema utilizzando tali correlazioni. Infatti, 
siccome f3spec è definito in funzione di a e Tx, ciò induce automaticamente 
correlazioni tra queste quantità. 
In particolare. se si considerano le quantità logaritmi che log f3 == costante+ 
2log a - log T x e si definiscono :Ex deviazione standard di log x e Pxy corre-
lazione di log x e log y, si ricava facilmente dalla definizione di correlazione 
che: 
Pf3a :E~ 1 (2:Ea - Par:Er) 
Pf3T :E~ 1 (-:Er + 2par:Ea) 
:E2 
{3 (2.11) 
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Quindi queste due correlazioni non contengono alcuna ulteriore informazione 
rispetto alla correlazione log Tx-log a. Nel caso che la correlazione PaT sia 
minore di uno si può facilmente dedurre che il rapporto tra P!3a e P/3T è sempre 
maggiore di uno, come è il caso dei nostri dati. Inoltre, grazie alla definizione 
di /3, anche nel caso tali quantità non fossero correlate, ci sarebbe comunque 
una correlazione di f3spec con esse. 
Se f3spec fosse effettivamente costante per tutti gli ammassi, la relazione 
log a-log T x potrebbe essere un modo efficace per identificare ammassi in cui 
non c'è equilibrio dinamico. Abbiamo allora cercato una correlazione tra i 
residui nella relazione e la presenza di eventuali sottostrutture parametrizzata 
come in tabella 2.1 (vedi anche § 2.3.4). Sebbene non si trovi alcuna correla-
zione, si fa notare che l'ammasso A 754, che ha il parametro RGC più elevato 
di tutto il campione, sia anche quello con il residuo maggiore nella relazione. 
È chiaro che una conoscenza più profonda dell'effetto delle sottostrutture è 
necessaria per raggiungere conclusioni più definite. 
2.4.6 L'effetto di asfericità 
Secondo la probabilità di fit x2 , il fit ai dati nel piano log a-log T x è accettabile 
al c.l. del2%. Questo risultato suggerisce che non si è tenuto conto di possibili 
sorgenti di errore, quale ad es. l'asfericità dell'ammasso. 
L'effetto dell'asfericità sulla stima della dispersione di velocità totale del-
l'ammasso può essere valutato direttamente se si assume che l'ammasso è 
assisimmetrico (prolato oppure oblato ), che le superfici di isodensità siano 
concentriche, simili ad ellissi~ e che le galassie siano distribuite in modo si-
mile alla massa totale di legame. È allora possibile valutare analiticamente il 
fattore di proiezione tra la dispersione di velocità lungo la linea di vista e il 
corrispondente valore tridimensionale, come funzione dell'inclinazione e della 
forma intrinseca dell'ammasso (eccentricità o rapporto assiale). 
Poniamoci nell'ipotesi che valga il teorema del viriale, che la rotazione dell'ammasso 
sia trascurabile e che l'ellitticità sia dovuta ad anisotropie di velocità (piuttosto che, ad 
esempio, a interazioni mareali). Possiamo allora usare, seguendo la notazione usata da 
Binney & Tremaine (1987 [BT], § 2.5 e 4.3), il teorema del viriale in forma tensoriale per 
collegare la forma dell'ammasso al suo moto interno. Definiamo un sistema di riferimen-
to ortogonale x1, x 2 , x 3 coincidente con gli assi principali dell'ellissoide, con X3 asse di 
simmetria. Se l'energia cinetica delle galassie è dovuta unicamente ai loro moti casuali, il 
tensore di energia cinetica è dato da ~IIjk (vedi eq. 4.74 di BT), e il teorema del viriale si 
riduce a IIjk + Wjk = O, dove I~Vjk è il tensore di energia potenziale ( eq. 2-123 di BT). Dalla 
simmetria assunta si ha II11 = II22 = .lv! CT5, dove lvi è la massa totale delle galassie e CTo è la 
dispersione di velocità lungo la linea di vista che giace sul piano equatoriale dell'ammasso. 
La componente lungo l'asse di simmetria è II33 = (1+8)II11 , dove 8 < l è un parametro che 
misura l'anisotropia del tensore di dispersione di velocità delle galassie. L'energia cinetica 
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totale del sistema è f{ =~L .(IIjj) = ~Mu~D, per cui si ha u 3n = u0~. Se la linea 
d
. J 
1 vista forma un angolo i con l'asse di simmetria x 3 , la dispersione di velocità osservata 
O'tos è legata a uo per mezzo della relazione ulos = u5(sin2 i+ (l+ 6) cos2 i), che deriva 
dal fatto che la velocità lungo la linea di vista è scrittibile come Vtos = v1 sin i + V3 cosi. 
Combinando questa relazione con le precedenti si ha: 
l+ 6 cos2 i 
(2.12) 
Ora, dal teorema del viriale, che nel nostro caso si presenta nella semplice forma IIjk + 
Wjk = O, e dalle precedenti equazioni, si ottiene che: 
(2.13) 
dove gli ai sono i semiassi d eli' ellissoide e gli Ai sono le espressioni date nella tabella 2 .l 
di BT. Questo risultato, grazie alle assunzioni fatte, è completamente indipendente dal-
la distribuzione di densità radiale nell'ammasso (vedi eq. 2.134 di BT e la discussione 
seguente). 
Se l'ammasso è prelato (a1 = a2 < a3), con rapporto assiale f3 = a1ja3, la tabella 2.1 
di BT, posto ì = y'l- /32 ,dà: 
J= 2 ln(/3/(1-!))-'Y -1. 
/32 ì/!32 -ln(fi/(1- !)) 
Nel caso sia oblato ( a 1 = a 2 > a3), con rapporto assiale f3 = a3j a1, si ottiene: 
J = 2132 1/ f3 - arcsin 1 _ l. 
arcsin 1 - P/ 
Il valore di 6 è positivo per gli ammassi prelati e negativi per quelli oblati. 
(2.14) 
(2.15) 
È possibile allora calcolare il fattore di proiezione per la dispersione di velocità fp = 
0'3D/O't 0 s, usando l'eq. 2.12 con uno dei due valori di J, in funzione del rapporto assiale 
intrinseco e dell'inclinazione dell'ammasso. 
Sebbene il fattore di proiezione differisca dal valore del caso di simmetria 
sferica (cioè J3), il suo valore di aspettazione mediato sull'angolo di inclina-
zione differisce di meno del 3% da J3 anche nel caso di eccentricità O. 7, che 
è il più alto valore osservato nella compilazione di Struble & Ftaclas (1994). 
Lo stesso risultato è ottenuto se, seguendo Plionis, Barrow & Frenk ( 1991), si 
assume che gli ammassi siano prolati e abbiano una distribuzione gaussiana 
di rapporti assiali intrinseci con una media di 0.5 e una deviazione standard 
di 0.15. Non vi è quindi alcun motivo per assumere un valore del fattore 
di proiezione diverso da vf:J. Addottando la summenzionata distribuzione di 
rapporti assiali si ottiene che la s.d. in log a, indotta dall'orientazione ca-
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Referenza. N~ (~) Relazione fitta.ta. D.s.c (f3spec) 3,pec rm5d 
(l) (2) (3) (5) (6) (7) (8) 
Edge & Stewa.rt, 1991 23 0.12 0.18 q= 102.so±o.oa. To.46±o.I2 1.46 0.91 0.38 
Lubin & Ba.hca.ll, 1993 41 0.11 0.17 q= 102.52±0.07. To.so±o.n 1.61 1.14 0.57 
Bird, Mushotzky, & Metzler, 1995 22 0.17 0.21 q= 102.50±0.09. T0.6l±O.l3 1.65 0.90 0.37 
Questo lavoro 37 0.11 0.17 q= 10 2.53±0.04 . To.sl±o.o5 1.00 1.03 0.29 
Tabella 2.5: Confronto con altri lavori: (a) numero di ammassi nel campione; (b) errore relatiYo medio 
su cr e T; (c) deviazione standard dei residui nel piano log cr -log T, normaliizata al nostro valore (O. 054); 
(d) /3spec medio, ottenuto direttamente da f3spec = cr2 /(kT/ pmp), e la sua rms. 
suale di ammassi asferici, è pari a 0.04, che corrisponde al 63% dello scatter 
osservato (vedi tabella 2.5). Aumentando gli errori su a di questo valore la 
probabilità di x2 del fit aumenta al 30%. L'asfericità è quindi parzialmente 
responsabile dello scatter della relazione a-Tx. 
Non abbiamo trovato alcuna correlazione tra i residui della relazione a-Tx 
o i valori di /3spec e i valori di ellitticità apparente in Struble & Ftaclas (1994). 
Tali correlazioni possono essere comunque nascoste sia dalla corrispondenza 
indiretta tra ellitticità reale e proiettata, che dalla presenza di sottostrutture 
ed effetti di proiezione o ancora da errori di misura. 
2.4. 7 Dispersione intrinseca di origine fisica 
Lo scatter nella relazione a-T x potrebbe essere intrinseco, cioè dovuto a reali 
differenze fisiche tra i vari ammassi, ad es. a diversi valori di /3spec relativi a 
ciascun ammasso. Non abbiamo riscontrato alcuna correlazione significativa 
tra i residui della relazione (o i valori di f3spec) e varie proprietà degli ammassi, 
quali la ricchezza, i tipi morfologici, il flusso di massa per cooling :flow (flusso 
di raffreddamento). Comunque tali correlazioni potrebbero essere nascoste 
da effetti di asfericità o altri possibili effetti spuri. 
Come detto nel paragrafo 2.1, viene in genere riportato un disaccordo tra 
/3 valutato da quantità spettrali (dispersione di velocità e temperatura) f3spec e 
quello ottenuto fittando quantità geometriche dell'ammasso /3 Jit· Comunque, 
una più precisa formulazione di /3 fit dipende da ipotesi aggiuntive (vedi ad es. 
Gerbal, Durret & Lachiéze-Rey 1994) e la discrepanza con il valore di /3spec 
sembra sparire quando sono considerate ipotesi meno restrittive (Bahcall & 
Lubin 1994). 
Il valore medio ottenuto f3spec = 1.03 ± 0.05 è ancora consistente con quel-
lo di f3Jit = 0.84 ± 0.1 proposto da Bahcall & Lubin (1994). Comunque, 
sarebbe auspicabile una riformulazione di j3 Jit per rendere possibile un con-
fronto migliore con i valori di /3spec, considerando specialmente che alcune 
ipotesi di fondo come l'isotermicità dell'ammasso o l'assenza di anisotropia 
delle velocità non sono certamente più sostenibili. 
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2.5 Conclusioni 
In questo capitolo abbiamo analizzato un campione di ammassi caratterizzato 
da dati omogenei per ciascun ammasso. Si sono utilizzati stimatori robusti per 
la stima di medie e dispersioni di velocità e un metodo non-parametrico per 
la selezione dei membri dell'ammasso nello spazio dei redshift. In particolare, 
la rapida variazione dei profili di dispersione di velocità nelle zone centrali, 
che può essere dovuta alla presenza di anisotropie di velocità e condurre 
quindi a distribuzioni non gaussiane, ci conforta nella scelta di un metodo 
non-parametri co. 
Ab biamo presentato mappe ottiche bidimensionali per i vari ammassi 
usando uno stimatore di densità basato sul kernel adattivo con parametro 
di smoothing ottimizzato. 
Abbiamo scartato dall'analisi ammassi fortementesottostrutturati e abbia-
mo considerato solo campioni completi in magnitudine. Inoltre, tenendo conto 
dell'informazione morfologica sulle galassie degli ammassi, si può concludere 
che le galassie late-type non siano in generale in equilibrio dinamico con il 
resto dell'ammasso, specialmente nel caso degli ammassi più poveri e freddi. 
Trascurare le differenze dinamiche tra popolazioni late-type e early-type può 
portare a una variazione nella pendenza della relazione log a-log T x. 
L'analisi dei profili di dispersione di velocità mostra che il valore di a 
dipende fortemente dal raggio al quale è calcolato. In particolare la rapida 
variazione nelle regioni centrali suggerisce la presenze di anisotropie nelle 
velocità. L'andamento del profilo risulta inoltre disturbato dall'influenza di 
ammassi vicini. Al contrario, la presenza di sottostrutture, filamenti e supe-
rammassi non sembra indurre asimmetrie nel campo delle velocità~ siccome 
su 38 ammassi solamente 4 presentano gradienti di velocità significativi. 
Come conseguenza dell'accurata analisi delle dispersioni di velocità, lo 
scatter della relazione log a-log T x è ridotto di più del 30% rispetto ai la-
vori precedenti. Il modello con equipartizione dell'energia tra gas e galassie 
(f3spec = l) risulta consistente con i nostri dati. Otteniamo f3spec = 1.03 ± 0.05. 
Lo scatter nella relazione a-T x è in parte di origine intrinseca. In par-
ticolare, parte di tale scatter è spiegabile come effetto dell'asfericità degli 
ammassi, mentre il resto potrebbe derivare da cause fisiche intrinseche, come 
ad es. diversi valori di f3spec relativi ad ammassi con diverse proprietà. Non 
vi è però conferma a tale ipotesi dall'analisi delle correlazioni tra residui della 
relazione a-T x con proprietà fisiche degli ammassi (parametri di sottostrut-
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Capitolo 3 
Distribuzione osservativa delle 
dispersioni di velocità interne 
degli ammassi di galassie vicini 
In questo capitolo, analizzando un vasto campione di a m massi di galassie vici-
ne (172 a m massi entro z < 0.15), si ricava la distribuzione delle dispersioni di 
velocità. La selezione dei membri degli a m massi è fatta in base a metodi non-
para metrici. Nella valutazione delle dispersioni di velocità si considerano possibili 
effetti dovuti all'inosotropia di velocità, all'infall di spirali e ai gradienti di velo-
cità. Rispetto ai lavori precedenti, il limite di completezza della distribuzione in 
dispersione di velocità scende da 800 km s-1 a 650 km s-1 , sia grazie al consi-
derare a m massi più poveri che al ricam pionamento effettuato in base al catalogo 
di Edinburgh-Durham. 
3 .l Introdttzio11e 
Gli ammassi di galassie, essendo le più grandi strutture gravitazionalmente 
legate che possiamo trovare nell'Universo, giocano un ruolo importante nello 
studio della formazione delle strutture a grande scala. In particolare, un 
vincolo ai modelli cosmologici può esser posto dallo studio della distribuzione 
della dispersione di velocità degli ammassi (vedi p.es. Frenk et al. 1990: 
Bartlett & Silk 1993; Jing & Fang 1994; Crone & Geller 1995). Infatti, la 
dispersione di velocità di una popolazione di galassie in equilibrio dinamico e 
che tracci l'intero sistema è direttamente legata, tramite il teorema del viriale, 
alla massa del sistema. 
La determinazione osservativa della distribuzione della dispersione di ve-
locità (che d'ora in poi chiameremo a), incontra molti problemi. 
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Nome N R Referenze Nome N R Referenze 
(l) (2) (3) (4) (l) (2) (3) (4) 
Al3 44 2 E A2755 36 2 E 
A85 185 Beel02, 1581 ;Mal104,495 A2798 31 l Col274, 1071 
A87 42 E A2799 42 E 
Al18 38 E A2800 46 l E 
Al19 142 E;Fab 105,788 A2819 124 2 E 
Al 51 142 E;Pro258,243 A2854 35 l E 
Al68 111 2 E;Fab82, 187;Zabl06, 1273 A2877 110 o Mal104,495 
Al93 65 l Hil106,831 A2911 44 l E 
A194 267 o Cha95,999 A3093 40 2 E 
A229 39 l E A3094 99 2 E 
A256 36 l Zab 106,1273 A3111 48 l E 
A262 88 o Gio262,442;Gre243,411 A3112 128 2 E;Matl24,Ll3 
A295 65 l E;Huc41,3l;Zabl06,1273 A3122 119 2 E 
A367 30 l E A3126 45 Col224,453 
A399 90 l Hill06,831 A3128 222 E;Col224,453 
A400 109 l Bee400,410 A3142 38 E 
A401 117 2 Hil106,831 A3151 43 l E 
A420 33 E A3158 145 2 E;Chi96, 106;Luc203,545 
A426 Perseus 200 2 Ken88,697 A3194 33 2 E 
A458 45 2 Col224,453 A3202 41 l E 
A496 166 l Mal104,495;Quil00, 1424 A3223 110 2 E 
A514 111 E A3225 44 o Col224,453 
A524 43 E A3266 172 2 Tea72,715 
A539 289 O;~t96, 1775 A3334 41 2 Col224,453 
A548 134 Dre95,284 A3341 118 2 E 
A569 41 o Bee 102,1581 A3354 110 l E 
A576 51 l Hin87,1656 A3360 40 2 Col224,453 
A634 38 o 5te20,478 A3376 84 o Dre95,284 
A754 89 2 Dre95,284 A3381 64 l Dre95,284 
A957 54 E;Bee 102,1581 A3389 45 o Tea72.715 
A978 i3 l E A3391 65 o Tea72,715 
A999 45 o Cha94,571 A3395 143 l Tea72,715 
Al016 44 o Cha94,571 A3526 Centaurus 301 o Dic220,679;E50 
Al060 Hydra 177 Ric67,237;Ric77,237 A3528 39 l E 
Al069 40 o E A3532 44 o Cril79,108 
All42 66 o Gel89,319 A3556 54 o Bar267,66 
All46 84 4 Tea72,715 A3558 5hapley 8 398 4 E; Bar267,665;Ric261 ,266 
All85 7ì l Beel02,1581 Tea72, 715;:Met225,581 
Al228 39 l Zabl06, 1273 A3559 69 3 E 
Al314 30 o Del107,427;Huc41,31 A3562 119 2 E 
Al367 94 2 Gav320,96;Gre222, 784; A3571 72 2 Quil01,475 
Tif222,54;Dicl74,47 A3574 42 o Wil101,57 
Al631 90 o Dre95,284 A3651 92 l E 
Al644 102 l Dre95,284 A3667 177 2 E;5od259,233 
Al65l 62 l Del107,427;Huc41,31 A3691 36 2 E 
Al656 Coma 414 2 Ken87,945 A3693 33 l E 
Al736 104 o Dre95,284 A3695 96 2 E 
Al775 77 2 OegllO, l A3703 32 l E 
Al795 98 2 Hill06,831 A3705 45 2 Col224,453 
Al809 68 E;Hil106,831 A3716 138 l Dre95,284;Col224,453 
Al983 100 Dre95,284 A3733 44 l E 
Al991 25 l Beel02,1581 A3744 86 l E 
A2029 93 2 OegllO,l A3764 43 l E 
A2040 67 l E;Zabl06, 1273 A3806 119 2 E 
A2048 39 l E A3809 127 l E 
A2052 60 o E;Qui90,410;Mall 04,495 A3822 101 2 E 
A2063 92 Beel02, 1581 ;Hill06,831 A3825 90 l E 
A2079 32 Pos92,1238 A3879 82 2 E 
A2092 30 Pos92,1238 A3921 38 2 E 
A2107 75 Oegl04,2078 A4008 43 l E 
A2124 67 l Hil106,831 A4010 36 l E 
A2142 119 2 OegllO, l;Hin74, 116 A4038 99 2 Ett276,689;Luc235, 1177 
A2151 Hercules 105 2 Dre95,284 A4053 31 l E 
A2197 45 Gre286,422 A4067 41 l Tea72,715 
A2199 71 Gre286,422 584 30 -l Col274,1071 
A2255 31 2 Sta228,379 S373 57 -l ESO 
A2256 89 2 Fab336,77 5463 100 -l Dre95,284 
A2319 128 Oeg110, l S753 43 -l Will01,57 
A2353 31 E 5805 154 -l Mal104,495 
A2362 33 E S987 40 -l Col274,1071 
A2401 30 l E AWMl 56 Bee283,33 
A2426 36 2 E AWM4 59 Dell07,427;Huc41,31 
A2440 30 o Beel02, 1581 AWM7 33 Del107,427;Huc41,31 
A2500 36 l E C67 45 Col224,453 
A2538 45 l Col224,453 CL2335-26 38 Sco444,41 
A2554 41 3 Col224,453 DC0003-50 55 Dre95,284 
A2569 41 E Eridanug 65 Wil98,1531 
A2589 33 o Bee102,1581 MKWl 39 Bee283,33 
A2593 37 o Beel02,1581 MKW3S 30 Beel02, 1581 ;Hill06,831 
A2634 315 Sco444,41 ;Hin85,626; MKW4S 39 Dell07,427;Huc41,31 
Pin416,36; Zab74,1; MKW5 44 Dell07,427;Huc41,31 
Bot335,617;But57,665 MKW6A 37 Del107,427;Huc41,31 
A2644 35 l E MKWlO 69 Dell07,427;Huc41,31 
A2666 27 o Sco444,41 MKW12 66 Bee283,33 
A2670 303 3 Sha231,479 Pegasus 78 Ricl09, 155;Bot57,423; 
A2715 34 2 E Chi88,388 
A2717 81 l E;Col224,453 Ursa 57 NGC 
A2721 104 3 Tea72, 715;Col224,453 Virgo 572 Bin90,1681 
A2734 116 E 
Tabella 3.1: Referenze: Il codice usato è spiegato nel testo, eccetto che per: E, Enacs data; 
ESO, catalogo di Laubert & al. 1989; NGC, catalogo diTully 1988. 
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Molti di questi sorgono già dalla misura di a e sono dovuti, ad esempio, 
alla selezione dei membri dell'ammasso, a possibili anisotropie di velocità nelle 
orbite delle galassie, all'asfericità degli ammassi, al possibile infall di galassie 
spirali nell'ammasso e alla presenza di sottostrutture. Per la discussione 
dettagliata di questi problemi si rinvia al capitolo 2. 
In particolare, essendo le anisotropie di velocità poco note, è bene deter-
minare la misura di a laddove gli effetti di anisotropia non sono più sensibili. 
Sebbene infatti la presenza di anisotropie di velocità può influenzare forte-
mente il valore di a misurato nelle zone centrali dell'ammasso, questa non ha 
effetto sul valore di a (sia spaziale che proiettato) quando questo è calcola-
to sull'intero ammasso (vedi ad es. 1\!Ierritt 1988). Osservativamente (vedi 
capitolo 2), mentre nelle zone centrali degli ammassi il profilo di dispersione 
di velocità presenta rapide crescite o decrescite, nelle zone più esterne (circa 
l h- 1 Mpc) esso diviene in generale piatto suggerendo che in tali regioni gli 
effetti dell'anisotropia di velocità siano ormai mediati. Quindi, mentre i va-
lori di a calcolati nelle zone centrali possono essere una cattiva stima della 
profondità della buca di potenziale, si può ragionevolmente adottare il va-
lore di a calcolato sulle galassie all'interno del raggio al quale il profilo di 
dispersione di velocità diviene praticamente costante. Inoltre, da quanto si è 
visto nel capitolo 2, c'è equipartizione tra l'energia del gas e delle galassie~ il 
che suggerisce che sia a che la temperatura X del mezzo intergalattico siano 
buone stime della buca di potenziale dell'ammasso. 
Un'altra serie di problemi nella determinazione della distribuzione delle 
dispersioni di velocità riguarda la necessità di avere un campione di ammassi 
rappresentativo dell'Universo, almeno al di sopra di un certo limite inferiore 
In a. 
Le distribuzioni di a attualmente disponibili sono tutte basate su cam-
pioni completi rispetto alla ricchezza dell'ammasso e non rispetto a a (Frenk 
et al. 1990; Girardi et al. 1993; Zabludoff et al. 1993a [Z93]; Collins et 
al. 1995; Mazure et al. 1996 [:NI96]). I campioni usati sono generalmente 
completi rispetto alla classe di ricchezza di Abell R~ l o per R intermedio 
tra O e l (conteggi di Abell JVc f'.J 40 in Collins et al. 1995). Siccome la 
relazione tra Ne e a presenta un grande scatter (vedi Girardi et al. 1993). 
la completezza di un campione rispetto a un certo valore della ricchezza non 
implica automaticamente la completezza in a. In M96 il campione di ammassi 
è ritenuto completo per a~800 km s-1 . Ma, siccome in tale campione non 
c'è alcun ammasso di classe R < l, vi è un bias introdotto dall'assenza della 
coda di ammassi classificati come poveri ma ad alta dispersione di velocità. 
Questo bias, introdotto dal non considerare ammassi poveri, è comune a tutti 
i lavori apparsi in letteratura e richiede perciò nuove analisi. Un'ulteriore 
problema deriva dal fatto che la densità numerica degli ammassi non è nota 
56 Distribuzione delle dispersioni di velocità 
con precisione e la sua stima varia da autore ad autore (vedi M96 e referenze 
riportate). . 
La presente analisi mira a ottenere una distribuzione di a- basata su un 
grande campione di ammassi che consideri anche ammassi poveri e su buone 
valutazione di a- ottenute basandosi sui metodi esposti nel capitolo 2 con un 
ulteriore raffinamento che verrà discusso nel § 3.2.1. 
3.2 Il campione 
Abbiamo considerato un campione di 172 ammassi vicini (z:::;O.l5), ognuno 
dei quali con almeno 30 galassie con redshift misurato e che mostrassero un 
picco significativo nello spazio dei redshift (vedi § 3.2.1). Inoltre, abbiamo 
considerato solo ammassi di galassie con un errore su a- inferiore a 150 km s-1 
(per a- calcolati utilizzando tutte le galassie entro l h-1 Mpc). Infatti, i 
profili di dispersione di velocità con grandi errori su a- sono troppo rumorati 
per capirne bene il comportamento (vedi § 3.3). Abbiamo combinato dati 
provenienti dalla letteratura con nuovi dati del ESO Nearby Abell Cluster 
Survey (ENACS, Katgert et al. 1996). La maggior parte degli ammassi 
(155) sono ammassi ACO (Abell, Corwin, & Olowin 1989). Per avere inoltre 
una sufficiente omogeneità nei dati, i redshift delle galassie di ogni ammasso 
sono solitamente tratte da una sola sorgente o da più sorgenti se fra loro 
compatibili. La tabella 3.1 lista i 172 ammassi con, accanto al nome, numero 
delle galassie con redshift misurato, classe di ricchezza di Abell e referenza 
dalla quale sono stati tratti i redshift. In particolare gli ammassi contenuti 
nel supplemento al catalogo ACO sono classificati con classe di ricchezza 
R = -l. Il codice usato per le referenze fa uso delle prime tre lettere del 
nome del primo autore dell'articolo seguite dal numero e pagina della rivista 
in cui si trova l'articolo citato. 
In tutto il lavoro sono state applicate procedure omogenee nell'analisi dei 
redshift degli ammassi selezionati. Si sono usate stime biweight di medie e 
dispersioni (vedi Beers, Flynn, & Gebhardt 1990), applicando la correzione 
relativistica e l'usuale correzione per gli errori di velocità (Danese, De Zotti 
& di Tullio 1980). Quando tale correzione porta a valori negativi di a-, si 
è adottato a-= O con errore pari al valore della correzione. Inoltre in molte 
analisi si è usata la tecnica del kernel adattivo in una e due dimensioni, che 
è un metodo non-parametrico per individuare e analizzare sistemi di galassie 
(vedi capitoli l e 2). Per omogeneità abbiamo preferito u~are come centri degli 
ammassi il centro ottico valutato con la densità basata sul kernel adattivo in 
due dimensioni. Infatti, come si è visto nel capitolo l, vi è un buon accordo 
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tra i centri X e i centri ottici così calcolati. Inoltre, a grandi raggi, il valore 
di a non è molto influenzato dalla scelta del centro dell'ammasso. 
3.2.1 Assegnazione dei membri agli ammassi 
Nel determinare i membri di un ammasso abbiamo usato l'informazione sulla 
velocità e sulla posizione in modo sequenziale e poi in modo combinato. 
Per alcuni ammassi (A2634, A2666, A3556, A3558 e A4038) i dati riguar-
dano una grande regione di cielo. Abbiamo quindi considerato solo i dati 
entro un certo raggio fissato (2 h- 1 Mpc per A2634 e A3558, l h-1 lvfpc per 
gli altri). Nei casi di A399/A401 e A3391/A3395, che appaiono molto vicini 
tra loro, abbiamo selezionato gli ammassi considerando i rispettivi picchi di 
densità in due dimensioni. ottenuti con lo stimatore kernel adattivo in due 
dimensioni. Gli ammassi vicini A2063/MKW3S appaiono separati sia spa-
zialmente che in redshift secondo il metodo del kernel adattivo. Abbiamo 
scelto di separarE in redshift. L'ammasso A3716 si presenta composto da 
due strutture (chiamate K e S in Dressler & Shectman 1988b) che sono di-
stanti più di 1.5 h-1 J\1 pc. Abbiamo deciso di separarle nell'analisi. Anche 
l'ammasso A548 presenta due strutture (NE e SW in Dressler & Shectman 
1988b) separate più di 1.5 h- 1 jVfpc, come si può vedere anche nelle immagi-
ni X (Davis et al. 1995). Siccome l'ammasso mostra anche due picchi nella 
distribuzione dei redshift~ abbiamo scelto di separare le strutture in redshift. 
L'esame delle mappe di densità bidimensionali ottenute con il kernel adattivo 
non mostra altri casi di ammassi divisibili in più strutture. 
Esistono diversi in letteratura per selezionare le galassie membri di un 
ammasso nello spazio delle velocità. Per esempio, il metodo del gap fisso 
rigetta tutte le galassie separate più di un valore fissato (ad es. 1000 km s-1 
nel lavoro di Katgert et al. 1996) dal corpo centrale della distribuzione di 
velocità. Il metodo del gap pesato usa dei gap pesati con la distanza dal 
corpo centrale (vedi Beers et al. 1990; Girardi et al. 1993). Il metodo del 
kernel adattivo è più sensibile alla presenza di picchi nella distribuzione di 
velocità. Ad esempio, le distribuzioni di galassie del campo di A3526 e A539 
mostrano due picchi se analizzate con il kernel adattivo (vedi Pisani 1993)~ 
ma i picchi nel campo di A3526 non sono rilevati dai due precedenti metodi. 
mentre il metodo del gap pesato fallisce solo nel caso di A539. Abbiamo quindi 
deciso di adottare il metodo del kernel adattivo, considerando solo ammassi 
che evidenziassero un picco significativo (almeno al livello di confidenza del 
99%) nello spazio dei redshift. In caso esistessero picchi secondari, li abbiamo 
assunti separabili in caso di sovrapposizione minore del 20 % e la distanza dal 
picco principale maggiore di 1000 km s-1 . Tra i 172 ammassi considerati, sei 
sono composti da due picchi separabili mentre altri 17 non sono perfettamente 
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separabili secondo la nostra definizione. Questi saranno discussi il § 3.4. N ella 
seguente analisi considereremo i rimanenti 155 ammassi. 
La combinazione di posizioni e velocità, rappresentata dal diagramma 
delle velocità in funzione della distanza dal centro, può rivelare la presenza 
di galassie non appartenen-
5000 
o 
ti all'ammasso, ma soprav-
vissute alla selezione prece-
dente (vedi ad es. Kent & 
Gunn 1982; Regos & Geller ~ 
1989 e la figura 3.1). Abbia- ~ 
mo identificato queste galas- ";:' 
sie applicando il metodo del 
-5000 
gap fisso ad un bin scorre-
vole lungo la distanza dal 
centro dell'ammasso. Ab-
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Figura 3.1: Il "gapper scorrevole" applicato all'am-
masso di Coma (A1656). Le velocità sono riferite al-
la velocità media. I circoli vuoti indicano le galassie 
rigettate dalla procedura. 
analizzato l 'intero ammasso, le galassie intruse vengono rimosse. La proce-
dura viene quindi iterata finché il numero di galassie rimane stabile. Questa 
procedura, che abbiamo denominato "gapper scorrevole", ha il vantaggio di 
essere indipendente da ipotesi sullo stato dinamico dell'ammasso, a differenza 
. ad es. dalla procedura adottata in M96 in cui si fanno delle assunzioni sul 
profilo di massa dell'ammasso. 
In tabella 3.2 sono riportati i risultati dell'analisi per i 155 ammassi che 
non presentano situazioni ambigue di sovrapposizione di picchi. Accanto al 
nome (col. l), viene riportato il numero di galassie assegnato al picco relativo 
nella distribuzione dei redshift (col. 2), il numero finale di galassie assegnate 
all'ammasso (col. :3) per calcolare il redshift medio (col. 4) e la a con gli 
errori bootstrap allivello di confidenza del 68 % (col. 5). 
Nella assegnazione delle galassie membro degli ammassi, sono state utiliz-
zate tutte le galassie del nostro campione, in modo da massimizzare l'informa-
zione disponibile. Siccome il valore di a usato nell'analisi seguente dipende 
sia dalle velocità delle galassie che dalla loro distribuzione spaziale, è be-
ne trattare campioni completi fino a una magnitudine limite di completezza. 
Quindi, abbiamo rigettato le galassie meno luminose di alcuni ammassi in 
modo da eliminare qualsiasi tendenza della magnitudine limite di variare con 
la distanza dal centro. Non abbiamo inoltre considerato galassie ad oltre 5 
h-1 Nfpc dal centro dell'ammasso. 

































































































































































































































































































































































































































q (km s) 
(5) 
+ 95 - 61 
+106/- 80 
+ 73/- 61 
+118/- 31 
+ 78/- 61 
+ 57/- 37 
+165/- 64 
+107/- 60 
+ 47/- 33 
+ 52/- 32 
+150/- 77 
+207/- 79 
+ 89/- 83 
+ 80/- 65 
+ 86/- 70 
+ 70/- 66 
+106/- 64 
+ 86/- 58 
+ 89/- 76 
+ 84/- 64 
+ 62/- 32 
+ 70/- 52 
+ 54/- 40 
+ 60/- 37 
+ 95/- 39 
+ 93/- 88 
+223/- o 
+ 77/- 50 
+ 58/- 39 
+104/- 49 
+ 43/- 32 
+ 52/- 43 
+118/- 59 
+ 81/- 41 
+101/- 83 
+106/- 56 
+ 47/- 36 
+ 83/- 45 
+ 54/- 46 
+ 61/- 56 
+ 49/- 38 
+196/-133 
+117/- 63 
+ 85/- 76 
+ 79/- 66 
+ 43/- 39 
+147/-137 
+ 98/- 78 
+141/-102 
+116/- 65 
+ 55/- 41 
+113/- 67 
+129/- 75 
+ 71/- 64 
+ 90/- 72 
+110/- 92 
+ 91/- 69 
+ 56/- 53 
+ 92/- 61 
+ 86/- 64 
+ 95/- 77 
+ 88/- 66 
+ 68/- 52 
+ 72/- 52 
+ 80/- 28 
lim. sup. 
+131/- 54 
+ 72/- 59 
+ 80/- 48 
+131/- 68 
+ 86/- 49 
+120/- 84 
+116/- 69 
+ 97/- 61 
+ 48/- 21 
+150/- 75 
+ 48/- 35 
+152/- 72 
+ 65/- 41 
+ 74/- 63 




































































































































































































































































































































































































































+ 76/- 57 
+ 68/- 74 
+ 50/- 32 
+ 59/- 44 
+ 94/- 68 
+159/- 93 
+ 80/- 56 
+ 77/- 54 
+ 54/- 28 
+ 58/- 51 
+164/-108 
+ 51/- 44 
+ 98/- 63 
+171/- 40 
+ 70/- 58 
+ 78/- 53 
+ 67/- 54 
lìm. sup. 
+ 82/- 65 
+ 91/- 79 
+ SO/- 45 
+114/- 82 
+ 68/- 57 
+IlO/- 54 
+ 63/- 47 
+195/-112 




+ 39/- 34 
+ 78/- 44 
+ 49J- 36 
+109/- 90 
+ 73/- 41 
+ 60/- 53 
+ 62/- 47 
lìm. sup. 
+107/- 50 
+ 67/- 49 
+ 87/- 61 
+122/- 55 
+ 73/- 74 
+ 75/- 58 
+ 58/- 47 
+109/- 60 
+ 74/- 48 
lìm. ;up. 
+ 62/- 45 
+ 89/- 58 
+ 79/- 58 
+ 60/- 36 
+126/- .,.~ 




+ 60/- 25 
+ 30/- 25 
+ 45/- 41 
+127/- 88 
+ 57/- 43 
+141/- 66 
+119/- 41 




+ 54/- 40 
+ 29/- 27 
+ 87/- 37 
+ 69/- 52 
+ 71/- 48 
+135/- o 
+ 83/- 31 
+ 42/- 20 
+101/- 29 
+ 17/- 11 
+ 41/- 29 
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3.2.2 L'effetto delle galassie late-type 
Per molti ammassi del nostro campione esiste solo un'informazione parziale 
che riguardi la morfologia delle galassie. Per 40 ammassi si ha un numero 
sufficiente di galassie early-type (ellittiche e lenticolari) e di late-type (spirali 
e lenti colar i) per esaminare la variazione di media e dispersione delle distri-
buzioni di velocità relative con l'applicazione del test delle medie e il test F 
(Press et al. 1992). Per tener conto della possibile variazione di a- con la 
distanza dal centro dell'ammasso si è considerata solamente la massima area 
occupata da ambedue le popolazioni galattiche. Si trova allora che 12 dei 40 












A1060 Hydra 81 
A1775a 9 
A2142* 76 





















A3651 * 60 7 0.911 
A3744* 56 6 0.326 





















DC0003-50 22 11 0.864 0.974 Dre95,284 
Virgo 178 244 0.128 >0.999 Bin90,1681 
Tabella 3.3: Risultati dell'analisi morfologica: un asterisco indica 
che è stata usata la sola informazione spettrale. La referenza per le 
caratteristiche spettrali è la stessa di quella dei redshift. Il codice per 
le referenze è spiegato nel testo. 
Per molti altri ammassi, in particolare per quelli con dati relativi alla 
survey EN ACS, si conoscono caratteristiche spettrali delle galassie come pre-
senza di righe in emissione, spettri di tipo A e starburst, che possono essere 
indicazioni di morfologia late-type. In particolare, l'analisi dei dati ENACS 
mostra che le galassie con righe in emissione sono generalmente spirali e che 
la loro a- è maggiore di quella delle altre galassie dell'ammasso (Biviano et 
al. 1996). Abbiamo quindi ripetuto l'analisi suddetta considerando anche 
l'informazione sullo spettro nei casi in cui non sia noto il tipo morfologico. 
Trattando tutte le galassie con righe in emissione (o con spettro di tipo A 
o starburst) come galassie late-type e le rimanenti come early-type, troviamo 
altri 8 ammassi con differenze cinematiche tra le due popolazioni di galassie. 
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Nella tabella 3.3 vengono elencati i 20 ammassi, tra i 79 analizzati, che pre-
sentano differenze cinematiche significative. Accanto al nome dell'ammasso 
(col. l) si riportano il numero di galassie early-type (col. 2) e late-type (col. 
3) e le probabilità P m (col. 4) e PF (col. 5), che i valori medi e le a- delle 
due popolazioni possano essere differenti. In col. 6 sono riportate infine le 
referenze per i tipi morfologici. 
La differenza cinematica tra le popolazioni di galassie early-type e late-
type può essere indotta dalla presenza di infall di spirali, sottostrutture ricche 
di galassie spirali e da galassie intruse residue. Supponendo che la dinami-
ca dell'ammasso sia meglio rappresentata dalla popolazione early-type, ab-
biamo considerato nell'analisi solo questa popolazione quando le differenze 
cinematiche fossero significative (allivello di confidenza del 95% ). 
Siamo allora interessati a determinare l'effetto del non considerare l'infor-
mazione spettrale/morfologica nello studio della distribuzione delle dispersio-
ni di velocità degli ammassi di galassie. Tra i 79 ammassi analizzati, solo 14 
mostrano una differenza il C7. Per questi ammassi, i valori di a- calcolati usan-
do la popolazione globale sono in media maggiori di 87±18 km s-1 rispetto 
ai valori di a- calcolati usando le sole galassie early-type. Questa differenza è 
minore di quella stimata nel capitolo 2, probabilmente a causa della migliore 
selezione delle galassie membri dell'ammasso ed è comparabile con gli errori 
sulla valutazione di a- (vedi tabella 3.2). Per altri 58 ammassi, per i quali si 
ha un numero sufficente di galassie early-type per calcolare O", si ha in media 
un valore inferiore di 14 km s-1 rispetto a quello calcolato sull'intera popola-
zione. Quindi, l'effetto morfologico, sebbene sia importante nel caso di alcuni 
ammassi, è trascurabile nello studio della distribuzione dei a-. 
3.3 Profili e stime della dispersione di velocità 
Abbiamo verificato la presenza di gradienti di velocità nel campo di velocità 
degli ammassi per mezzo di una regressione lineare multipla tra velocità e 
posizioni delle galassie e ne abbiamo valutato la significatività come descritto 
nel capitolo 2 (vedi § 2.4.1 a pagina 39). Questi gradienti di velocità pos-
sono essere prodotti da effetti asimmetrici quali, ad esempio, la presenza di 
sottostrutture, la possibile rotazione dell'ammasso, la presenza di strutture 
perturbatrici a grande scala quali superammassi o filamenti. Per i 27 am-
massi con gradienti significativi abbiamo applicato una correzione sottraendo 
alla velocità di ciascuna galassia il gradiente di velocità, rinormalizzando poi 
le velocità in modo da lasciare la media invariata. Questa correzione porta a 
una decrescita media in a- di 74±10 km s- 1 . 
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Figura 3.2: Profili di dispersione di velocità. La dispersione ad un dato raggio è la dispersione 
media delle galassie entro quel raggio. Le bande d'errore bootstrap sono al 68%. Le distanze 
sull'asse x sono in h- 1 Mpc, le u sull'asse y in 103 km s- 1 . 
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Figura 3.2: Continua. 















2 "t TTT"fTT'"'TTT,.,-,-.-,Tl'~ 
~ 
l~ 
h -~ ~i\•'.~--:· l 
A4067 

















·~ l~ ~ 








0 LLU-'-'-'~~--'-'-'-.LLLLLI . LL 
o 
A3716N 
2 ~TTTTT"--r---,-A3--,-7 6..,-4-.---,1 ~ 
l'-- 1 l~ 
A3809 
&Jt~~ 8 
o "-: '-'--"--"--'-----l..--'---1...-'.!j ' ..... ~~""'"' - -'' ·~··-'-'-'-'-'-'-'-'-'---"-"'-'-'-'-.L.,;.-'-1 














2 rr. Trrf"""'"l-rrr~r-rr-nrrrrT'l 




o ..... ~ ""-'-'-'-'-'-'-'-~LLu..JJ'-'.'-'-LJ 
o 
o 11 '1"'!jf.+ 
o 
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Figura 3.2: Continua. 
Infine abbiamo considerato il profilo di dispersione di velocità che, a un 
dato raggio, dà la O' valutata usando le velocità di tutte le galassie all'inter-
no di tale raggio (vedi figura 3.2). Questi profili presentano comportamenti 
diversi nelle regioni centrali (;Sl h-1 Mpc), che possono probabilmente di-
pendere anche dalla scelta del centro dell'ammasso. La maggior parte dei 
profili diviene però piatta nelle regioni esterne, il che suggerisce che il valore 
finale di tali profili è rappresentativo dell'energia cinetica totale delle galassie. 
te, mostrano una crescita nel-
le regioni esterne. Analogamen-
te, i profili degli ammassi A1185 
e AvVMl hanno un andamento 
esterne. Questa crescita ano-
mala nelle regioni esterne può 
essere spiegata dalla presenza 
di galassie non appartenenti all'ammasso che sono sopravvissute alle proce-
dure di selezione dei membri. Ad esempio, il caso di A3391 è stato analizzato 
nel capitolo 2 ed è dovuto all'influenza di un ammasso vicino. Per questi 
ammassi si è adottato il valore di O' ottenuto prima della crescita del profilo 
di dispersione di velocità nelle regioni esterne. Il profilo di A2255 è partico-
larmente anomalo in quanto cresce sempre fino alle regioni più esterne. La 
scarsità dei dati non ci permette di essere più precisi per cui preferiamo esclu-
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derlo dalla nostra lista. I valori di a per gli ammassi del nostro campione 
sono presentati nella tabella 3.2. 
M96 non trova ammassi con a superiori a 1200 km s- 1 , mentre nel no-
stro campione sono presenti due ammassi ad alta a (A2256, A2319) che non 
esistono nel campione analizza- Nome Np Nmem z a (km/s) 
to da M96. La procedura di A13~) ~21 ~3{ o.~~72 515 151041 _ 81 
selezione dei membri degli am- A13b 16 16 o.0919 361 + 53/-35 
massi è, a detta degli autori di 1~;;a !~ !~ ~:~~~~ ~~~ 1 !~~ =~! 
M96, decisiva nel ridurre la sti- A118b 13 13 0.1112 335 +127 1-64 
ma di a e, in particolare, la si 1!::~ ~~ ~~ ~:~!~: !!~ 1 ~~~=!~ 
compara con quella utilizzata in A168c 21 21 o.o454 88 + 16/-13 
Z93. Abbiamo quindi controlla- A957a 21 21 0.0416 254 + 86/-41 
A957b 23 23 0.0457 481 +107 /-66 
to la nostra procedura confron- A1367a 68 68 0.0221 570 + 72/-62 
A1651a 20 20 0.0863 685 +129/ -99 
tando la a degli ammassi in co- A 1651c 1o 10 o.o805 363 +182/-74 
mune tra in nostro campione e A1736a 36 34 o.o347 415 + 75/-42 
A1736b 37 37 0.0439 569 + 54/-38 
quello di M96. Tra questi am- A1736c 26 26 o.0493 456 + 61/-40 
massi 8 sono considerati con più A2052a 28 28 o.0346 201 + 41/-26 
A2854a 14 14 0.0619 130 + 32/-26 
picchi nella distribuzione delle A3112b 13 13 o.o735 86 + 33/-11 
velocità dalla nostra procedu- A3202a 16 16 0.0708 250 + 43/-26 
A3202b 10 10 0.0683 179 +133/ -37 
ra e portano quindi a un val o- A3341a 43 43 o.0390 351 + 52/-39 
re di a inferiore a quello stima- A3341b 21 21 o.o356 209 + 30/-25 
A3526a 185 121 0.0108 447 + 56/-36 
to da M96. Per i restanti 66 A3526b 78 41 o.o1s1 289 + 59/-31 
ammassi vi è un buon accordo A3806a 56 56 o.o762 so2 + 66/-56 
A3806b 29 27 0.0808 297 + 4 7/-28 
( (a M96 - a) == 9 ± 7 km s - 1 ) tra A4038a 40 40 0.0285 413 + 651-40 
i a di M96 e i nostri, calcola- A4038b 20 20 o.o339 337 + 72/-41 
Pegasus-a 37 37 0.0130 288 + 43/-16 
ti dopo la selezione del picco in Pegasus-b 27 27 0.0169 223 + 51/-44 
velocità e la procedura di "gap- Tabella 3.5: Valori di rf per gli ammassi con più 
per scorrevole". Le nostre ulte- picchi (picchi disgiunti) 
riori analisi portano a una riduzione di a cosicché si ha ( (aM96 - a) == 41 ±lO 
km s- 1 ). Questo confronto suggerisce che gli alti valori di a non sono intro-
dotti dalla nostra procedura. Comunque, il valore di a per A2319 (a== 1545 
km s- 1) è anomalo per la sua classe di ricchezza ( R == l) siccome giace oltre 
4 deviazioni standard dalla media (vedi tabella 3.6). Abbiamo perciò deciso 
di non considerarlo nella nostra distribuzione di dispersioni di velocità. Il 
numero totale di ammassi considerato è quindi pari a 153. 
3.4 Ammassi con sottostrutture 
Sebbene l'esistenza di sottostrutture sia ormai chiara, non altrettanto ben de-
finita è l'influenza che tali sottostrutture hanno sulla dinamica dell'ammasso 
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(vedi Fi tchett 1988; Gonzalés-C asado et al. 1994; W est 1994). C i limi ti a-
mo pertanto a considerare la presenza di forti sottostrutture che possono 
modificare pesantemente la valutazione di O'. 
i picchi disgiunti e uniti in mo-
do da ottenere due valori di O' 
nella distribuzio-
R=-1 
R • -=:l 
500 1000 1300 
limi te che contengano il valore Figura 3.3: La distribuzione dei u per gli ammassi 
vero. Per questi 1/ ammassi non-ACO e ACO appartenenti alle diverse classi di 
abbiamo ripetuto le analisi de- ricchezza R. Le u sull'asse x sono in km s- 1 . 
scritte in precedenza e abbiamo scelto di considerare tutte le galassie per 
calcolare il o- siccome in questi casi la dinamica dell'ammasso è probabil-
mente più complìcata dei casi usuali. Nelle tabelle 3.4 e 3.5 sono riportati i 
risultati di tali analisi considerando rispettivamente i picchi uniti e disgiunti. 
L'ordine e il contenuto delle colonne è lo stesso della tabella 3.2. 
3.5 La distribuzione dei O' 
Il nostro campione di ammassi, siccome considera uno spettro di ricchezze 
più ampio che in studi precedenti, permette di analizzare in modo migliore 
il bias introdotto dal limite di completezza in classi di ricchezza R. Gli am-
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massi non-A CO presentano una vasta gamma di valori di O" (vedi figura 3.3), 
confermando che il catalogo ACO non ha rilevato alcuni ammassi ricchi. 
Questo fatto è stato ampiamente discusso da alcuni autori (p.es. Scaramel-
la et al. 1991) che rilevano l'incompletezza del catalogo ACO. In particolare, 
Lumdsen et al. (1992) hanno dimostrato che l'incompletezza del catalogo 
R N cr (km/s) ACO è maggiore per gli ammassi più poveri. Per 
(l) (2) (3) tali ragioni preferiamo utilizzare la distribuzioni di 
-1............ 6 500±61 
o.............. 22 485±45 classi di ricchezza dell 'Edinburgh-Durham Cluster 
1.............. 69 587± 28 Catalog (EDCC, di Lumdsen et al. 1992), piuttosto 
2.............. 34 770±45 
3.............. 7 807±64 che il catalogo ACO. 
Tabella 3.6: a medi per le La tabella 3.6 lista il valore medio di O" per ogni 
classi di ricchezza classe di ricchezza R. Con i dati attuali la classe 
R = -1 non appare diversa dalla classe R =O. 
La O" media cresce in modo significativo dalla classe R = O alla clas-
se R = 2 con un possibile appiattimento della relazione per R ?:: 3 (vedi 
anche Danese et 
al. 1980; Girardi 





ne nei valori di O" c: o .4 
l . . o per g 1 ammassi ap- :;:; 
C) 
partenenti alle va- e 
rie classi di ric- ~ 
chezza (vedi figu-
ra 3). Per esem-
pio, nell'interval-
lo tra 800 e 900 
km s-1 , troviamo 
che il rapporto nu-
0.2 
-l 
i l i i i i 
l 
o l 2 
Abell Richness Class 
i i l i i l 
-i 
merico tra ammas- Figura 3.4: La distribuzione delle classi di ricchezza di Abell per il 
si di classe R = 0 nostro campione (linea continua) e per l'EDCC (linea tratteggiata). 
e R ?:: l è di circa il 23%, pesando questi numeri con la frequenza delle 
classi del catalogo EDCC. Tale rapporto cresce al 43% nell'intervallo 700-800 
km s- 1 . Ciò suggerisce una notevole incompletezza già per O" < 800 - 900 
km s- 1 , se il campione di ammassi è completo fino a R = l. 
Per estendere la completezza in O" della distribuzione delle O" è quindi neces-
sario considerare anche ammassi con R :::; O. In tal modo vorremmo ottenere 
un campione di ammassi rappresentativo dell'Universo vicino e completo per 
. . 
ammassi poven. 
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Sfortunatamente, la nostra distribuzione di ammassi presenta un bias ver-
so gli ammassi ricchi rispetto al catalogo EDCC (vedi figura 3.4), il quale è 
ritenuto completo anche per ammassi poveri (Lumdsen et al. 1992). Abbiamo 
allora ottenuto un campione di ammassi più rappresentativo ricampionando 
i nostri ammassi in modo da simulare una distribuzione in R eguale a quella 
del catalogo EDCC (vedi anche Girardi et al. 1993; Biviano et al. 199:3). 
Calcoliamo allora la distribuzione di dispersione di velocità usando 10000 
estrazioni random delle O' osservate, distribuite secondo la distribuzione in R 
del catalogo EDCC. Per tener conto anche dei limiti superiori in O" abbiamo 
ridistribuito il limite superiore tra i valori calcolati inferiori (vedi anche l" uso 
delle statistiche di sopravvivenza nel capitolo 5). Nei casi di ammassi con n 
picchi, il valore di O" di ogni picco è stato pesato con il peso 1/n. Lo stesso 
peso è stato usato per calcolare anche le O' medie in tabella 3.6 e per ottenere 
gli istogrammi in figura 3.3. 
Abbiamo applicato la procedura di ricampionamento ai 148 ammassi 
ACO con R 2: O. L'ambiguità degli ammassi con dinamica incerta (§ :3.4) 
viene risolta nelle 
due distribuzioni 
di O'. Queste due 
distribuzioni cumu- ,__ 
lative e quella ot- -~~ 
tenuta pesando i ::E 
due casi allo stes- :C 
so modo sono il- --;::-
lustrate in figura 3.5';: 
Le distribuzioni eu- J 
mulati ve inferiore 
0 
e supenore sono 
così vicine da gia-
cere ben dentro le 
bande d'errore del-












0 500 1000 
a(Km s- 1 ) 
la curva in terme- Figura 3.5: Distribuzioni cumulative di u per gli ammassi con R ~ 
dia. Adottiamo O. Le linee tratteggiate considerano gli ammassi multimodali trattati 
quindi come distr'- come nelle tabelle 3.4 e 3.5. La linea continua, con le barre d'errore, 
b . d' 
1 
rappresenta il caso intermedio. 
uz1one 1 O" com-
pleta per R 2: O la curva intermedia. 
Per estendere ulteriormente la completezza della nostra distribuzione di O' 
abbiamo considerato tutti i 153 ammassi con R 2: -l. Siccome non c'è dif-
ferenza tra le O' medie per gli ammassi delle classi R = O e R = -1 e non 
ci sono inoltre molti ammassi di classe R = -1, abbiamo trattato assieme 
queste due classi. 
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Riapplicando la procedura spiegata in precedenza è stata ottenuta quindi 
la distribuzione di t7 degli ammassi completa per classi di ricchezza R 2:: -1. 
Per normalizzare la nostra distribuzione si è fatto uso della densità di am-
massi 8.6 x 10-6 h-1 lV!pc-3 per gli ammassi con R > l (M96) scalata al-
-8 ~~~--~~--~~~----~~~~~--~~ 
o 500 1000 
a(Km s- 1) 
Figura 3.6: Confronto tra distribuzioni cumulative di (J'. Il nostro 
risultato per R 2: l (linea continua) e per R 2: O (linea punteggiata) 
e la curva di M96 per ammassi con R 2: l (linea tratteggiata). 
le frequenze delle 
classi del catalo-
go EDCC. Il valo-




to al catalogo EDCC, 
cosicché la nostra 
normalizzazione è 
consistente con la 
nostra procedura. 




la di l\1196, mostra 
come la migliore 
completezza in R del nostro campione di ammassi migliori la completezza 
del campione rispetto a t7. 
Il test di Kolmogorov-Smirnov ci assicura che la nostra distribuzione, 
completa per ammassi di ricchezza R 2:: l (o R 2:: O), non differisce si-
gnificativamente dal-
le distribuzioni meno 
complete in R di pre-
cedenti lavori (Girar-
di et al. 1993; Z93; 
Collins et al. 1995; 
M96) dentro il limite 
di completezza ( (j rv 
800 km s- 1 ). 
La stima del limi te di 






:.;::::; 0.15 ;..._ 
() i 
ctl : .... ~ 
J:,:.. 0.1 :-
0.05 ~-
~ ~ ~ 
or--~ 
o 500 1000 
a(Km s- 1) 
. h" d l · . Figura 3. 7: La distribuzione di a per ammassi con R 2: -l. ne ne 1e e u tenon ana-
lisi. L'esame della nostra distribuzione in t7 (vedi figura 3.7) mostra un'ovvia 
incompletezza al di sotto di t7rv500 km s-1. Abbiamo allora fittato i dati a 
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una legge di potenza (d N ex CJa dCJ) usando il metodo della Maximum Likeli-
hood. Abbiamo fatto questo fit assumendo limiti in completezza decrescenti 
da 800 km s-1 fino a 500 km s- 1 . L'esponente a appare approssimativa-
mente stabile, entro gli errori, fino a un valore limite di circa 650 km s-1 
(figura 3.8). 
Di conseguenza, se assumiamo che la nostra distribuzione sia ben de-
scritta da una legge di potenza, questo valore di CJ rappresenta il nostro 
limite di completezza. Il fit in questo intervallo, accettabile secondo il test di 
Kolmogorv-Smirnov, dà a= -(7.4~g:~). 
3.6 Discussione e conclusioni 
I valori di CJ presentati in questo capitolo sono ottenuti tenendo conto de-
gli effetti che possono modificare la distribuzione finale delle dispersioni di 
velocità. In particolare~ questi valori sono indipendenti dalla presenza di pos-
sibili anisotropie di velocità nelle orbite delle galassie. La distribuzione delle CJ 
spaziali è ricavate dalle CJ 
lungo la linea di vista ap-
plicando l'usuale fattore 
di proiezione /3. Anche 
in presenza di asfericità 
-10 
degli ammassi, il fattore (j 
di proiezione, mediato su. 
un campione di ammassi 
orientato in modo casua-
le, rimane sostanzialmen-
te lo stesso (vedi la di-
scussione nel capitolo 2), 
cosicché i possibili erro-
ri si cancellano in media 
nella distribuzione dei CJ. 
-5 
O LJ__8__LO_O ~'--'-_._7_0L__0-'----'--.1.---1.-6-l..00__,___.__-"--_._5_.JO'-O-'----'---' 
a 1im (km/s) 
Figura 3.8: L'esponente a della legge di potenza otte-
nuto fittando in intervalli crescenti (o- > O" l i m). La li-
nea orizzontale mostra il valore di a adottato nel presente 
Attualmente non è dispo- lavoro. 
nibile un campione di ammassi completo in un volume di spazio di cui siano 
note le CJ, che includa anche ammassi poveri. D'altro canto, per avere una 
migliore completezza in CJ, è necessario considerare anche ammassi poveri. 
Ricampionando i 153 ammassi del nostro campione secondo le frequenze del-
le classi di ricchezza del catalogo EDCC, otteniamo un campione di ammassi 
rappresentativo dell'Universo vicino fino agli ammassi poveri. 
La nostra distribuzione di CJ è in accordo con i risultati ottici precedenti ed 
estende la completezza in CJ fino ad almeno 650 km s- 1. In questo intervallo, 
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un fit della forma dN ex: a-ada dà a = -(7.4:8:~). 
Questo risultato è in accordo con le funzioni di distribuzioni delle tempe-
rature X. Convertendo le temperature del gas intergalattico T.x alle a equiva-
lenti mediante la relazione Tx ex: rJ 2 si ottengono i valori di a= -(8.86±0.74) 
e a= -(8.4 ± 0.1), usando rispettivamente i valori di Edge et al. (1990) e di 
Henry & Arnaud (1991). Se si assume come valida la relazione empirica Tx ex: 
a-1.64 ottenuta nel capitolo 2, l'accordo è ancora migliore: a= -(7.45 ± 0.61) 
e a = -(7.0 ± 0.8), rispettivamente. 
Per verificare ulteriormente la completezza della nostra distribuzione 
a bassi a abbiamo considerato i risultati i gruppi di galassie, siccome il 
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la ottenuta da Z93~ 
che aveva incluso 
gruppi e ammas-
si, e con quella 
di lVI o ore et al. ( 199:3) 
che considerava so-
lo gruppi, ripor-
tandole in figura 3. 9 
con le loro den-
sità numeriche di 
ammassi ongina-
li. Considerando 
Figura 3.9: Confronto tra distribuzioni cumulative di u. Linea le bande d'errore, 
continua: risultati di Zabludoff et al. (1993a) per gruppi e ammassi; siamo in accordo 
Linea tratteggiata: risultati di Moore et al. (1993) per i gruppi. con la distribuzio-
ne di Z93 fino a circa 400 km s-I, ben oltre il supposto limite di completezza. 
Il confronto con la distribuzione di a dei gruppi di Moore et al. (1993) sug-
gerisce che la loro densità numerica di gruppi per a ~ 400 km s-1 possa 
essere sottostimata in rapporto alla densità numerica dei nostri sistemi po-
veri. Sfortunatamente, non è possibile trarre alcuna conclusione definita sul 
limite di completezza e quindi sul comportamento della distribuzione per 
a ::; 650 km s-1 , perchè la distribuzione dei rJ dei gruppi di galassie è ancora 
scarsamente nota. In particolare, considerando i gruppi identificati da Garcia 
(1993) e analizzata da Giaiotti (1996), abbiamo verificato che la forma della 
distribuzione dei a dipende fortemente dalla scelta del metodo di selezione 
(gerarchico, "amici degli amici", combinazione dei due metodi, vedi Garcia 
1993). 
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Nell'intervallo di O' che riguarda gli ammassi vi è un buon accordo tra 
i risultati ottenuti dai diversi autori. In particolare, la più ampia statistica 
usata in questa analisi permette una ulteriore riduzione degli errori osserva-
tivi. Quindi la nostra distribuzione è già sufficientemente estesa e precisa da 
costituire un buon vincolo alle teorie di formazione delle strutture a grande 
scala. Il confronto con distribuzioni teoriche (per es. Jing & Fang 1994, 
Crone & Geller 199.5) ci permette di rigettare alcuni modelli, come ad es. 
il modello standard di materia oscura fredda (SCDlVI). Comunque, la nuova 
normalizzazione di COBE ( G6rsky et al. 1995) potrebbe ulteriormente ri-
durre il numero di modelli accettabili. Non abbiamo tentato alcun confronto 
con le funzioni di massa teoriche, siccome la relazione tra a e massa è ancora 
poco nota. Infatti il teorema del viriale lega O' e massa facendo un asstmzione 
sulla distribuzione relativa della massa e delle galassie. 
Siccome le distribuzioni osservative, nonostante la loro incertezza~ sono 
più affidabili delle distribuzioni di massa, è auspicabile un grande sforzo com-
putazionale per ottenere buoni distribuzioni di O' da simulazioni a N corpi per 
i vari modelli cosmologici. 
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Capitolo 4 
Sottostrutture ottiche negli 
ammassi di galassie 
In questo capitolo vengono analizzate le sottostrutture in 48 a m massi di galassie 
usando sia le posizioni che i redshift delle galassie. L'analisi è svolta utilizzando 
un metodo m ultiscala che accoppia stimatori cinematici con la trasformata wave-
let. Gli ammassi vengono classificati in unimodali, bimodali e complessi. L'86 % 
degli ammassi risulta unimodale e il 26% di questi presenta sottostrutture a pic-
cola scala. Queste sottostrutture non influenzano molto la stima della dispersione 
di velocità e della massa viriale. Tenendo conto anche del buon accordo tra di-
spersione di velocità e temperatura X, gli ammassi unimodali non risultano molto 
distanti dall'equilibrio dinamico. Al contrario, le stime di dispersione di velocità e 
masse viriali degli a m massi bimodali e complessi dipendono fortemente dal trat-
tarli come singoli sistemi o somme di strutture. In questi casi le temperature X e 
le dispersioni di velocità possono essere molto discrepanti. 
4.1 Introduzione 
La letteratura recente ha posto fermamente in evidenza l'esistenza di sotto-
strutture negli ammassi di galassie (vedi W est 1994 e referenze iv i citate). 
In realtà, con l'aumentare dei dati a disposizione e il miglioramento delle 
tecniche di analisi, gli ammassi mostrano sempre più sottostrutture (vedi i 
risultati recenti sull'ammasso di Coma in Biviano et al. 1996). 
Gli effetti delle sottostrutture sulla cinematica e dinamica dell'ammasso 
sono largamente studiati in letteratura. La presenza di sottostrutture può far 
deviare la forma della distribuzione di velocità delle galassie da una gaussiana 
(Bird & Beers 1993; Zabludoff, Franx & Geller 1993). Beers & Tonry (1986) 
hanno suggerito che la densità costante del core degli ammassi sia in realtà 
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dovuta alla presenza di sottostrutture centrali. Anche la differenza di velocità 
osservata tra le galassie cD rispetto alle altre galassie dell'ammasso (Sharpes, 
Ellis & Gray 1988; Hill et al. 1988) può essere dovuta ad una sottostruttura 
centrale. 
La presenza di sottostrutture può portare a sotto o sovrastimare la di-
spersione di velocità delle galassie (Fitchett 1988), a sovrastimare la massa 
dell'ammasso (Pinkney et al. 1996) e può anche modificare il profilo di di-
spersione di velocità nella regione centrale dell'ammasso (Fitchett & \Yebster 
1987). In particolare questi effetti sono solitamente visti come la causa del 
disaccordo tra dispersione di velocità osservata delle galassie e temperatura 
X del gas caldo (Edge & Stewart 1991 b). D'altra parte, anche le collisioni di 
sottostrutture possono innalzare la temperatura X (vedi p.e. Briel & Henry 
1994; Zabludoff & Zaritsky 1995). 
Anche le simulazioni numeriche mostrano che sia la dispersione di velocità 
delle galassie che la temperatura del gas aumentano durante la fase di fusio-
ne (merging) tra ammassi (vedi Evrard 1990; Schindler & Bohringer 1993; 
Schindler & Miiller 1993; Rottiger, Burns & Loken 1993; Burns et al. 1995). 
Quindi, in caso di forti sottostrutture, ad es. con gli ammassi bimodali~ sia 
la dispersione di velocità delle galassie che la temperatura X del gas posso-
no essere cattive misure del potenziale dell'ammasso, siccome esso si trova 
probabilmente lontano da uno stato di equilibrio dinamico. 
La situazione è meno chiara per ammassi con piccole sottostrutture~ che 
sono i casi più frequenti e quindi più importanti in un'analisi statistica come 
ad es. lo studio della funzione di massa degli ammassi dove, per valutare la 
massa, si assume uno stato di equilibrio dinamico (vedi Bahcall & Cen 1993; 
Biviano et al. 1993). Risultati recenti basati su simulazioni numeriche sug-
geriscono che, in media, gli ammassi possono essere approssimativamente in 
equilibrio dentro una regione centrale (Tormen, Bouchet & White 1996). Dal 
punto di vista osservativo, risultati parzialmente contraddittori sono raggiun-
ti da due lavori recenti che ricercano sottostrutture in campioni di ammassi 
facendo uso sia delle posizioni che dei redshift delle galassie (Escalera et al. 
1994 [E94] e Bird 1995 [B95]). 
Esaminando 16 ammassi, E94 trova che la somma delle masse viri ali di 
strutture interne gravitazionalmente legate è in generale vicina alla massa vi-
riale totale dell'ammasso principale. Al contrario, studiando un campione di 
25 ammassi con galassia dominante, B95 trova che la correzione per la pre-
senza di sottostrutture ha un forte effetto sulla massa dovuto principalmente 
alla riduzione della separazione media fra le galassie. Comunque B95 trova 
pure che la correzione per le sottostrutture non è significativa quando si cal-
coli la massa dell'ammasso entro il raggio di virializzazione (vedi B95 e nel 
seguito) piuttosto che entro un raggio di Abell. Ambedue i lavori concordano 
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nell'affermare che non vi è un forte bias nella dispersione di velocità dovuto 
alla presenza di sottostrutture. 
Un'altra questione critica riguarda il tempo di sopravvivenza delle sot-
tostrutture all'interno dell'ammasso (vedi p.es. Gonzales-Casado, lVIamon 
& Salvador-Solé 1994), che è essenziale per vincolare la densità critica del-
l'Universo usando la frequenza di sottostrutture (Lacey & Cole 1993; Ueda 
et al. 1995). La scarsa conoscenza della frequenza, natura e origine delle 
sottostrutture rendono il problema di più difficile trattazione. 
La grande quantità di nuovi redshift per ammassi di galassie che comincia 
ad essere a disposizione (I<:atgert et al. 1996) permette una migliore analisi 
della struttura degli ammassi. L 'informazione sul redshift allevia i problemi 
dovuti alla presenza di galassie intruse (cioè non appartenenti all'ammasso) 
e alla sovrapposizione di ammassi, che sono sempre presenti nelle analisi in 
due dimensioni. Rispetto agli studi basati sui dati X l'analisi ha il vantaggio 
di permettere uno studio tridimensionale, permette di identificare le galassie 
appartenenti alle varie sottostrutture e di studiare le regioni esterne degli 
ammassi che hanno una brillanza superficiale molto bassa nella banda X. 
D'altra parte, a causa del numero limitato di redshift delle galassie disponibili~ 
sono necessarie tecniche di analisi molto raffinate. 
Una tecnica che ben si presta a questo scopo è l'analisi mediante trasfor-
mate wavelet (vedi capitolo l) che può essere utilizzata sia nell'ottico, che 
nella banda X (Slezak et al. 1994) e nel radio (Grebenev et al. 1995). Que-
sta tecnica è stata applicata per la prima volta in campo astrofisico in due 
dimensioni da Slezak et al. (1990). Successivamente, Escalera & lVIazure 
(1992) hanno accoppiato la trasformata wavelet all'informazione sul redshift. 
In questo capitolo viene presentato un ulteriore raffinamento di questa tecnica 
di analisi per meglio rivelare le sottostrutture negli ammassi di galassie. 
L 'identificazione delle galassie coinvolte nelle sottostrutture ci permette di 
studiare le medesime sottostrutture e di analizzarne l'effetto sulla cinematica 
e dinamica dell'ammasso. La difficoltà in queste analisi nasce dalla possibile 
presenza, anche in caso di sistemi virializzati, di anisotropie di velocità nelle 
orbite delle galassie, che rendono difficile deproiettare le dispersioni di velocità 
osservate lungo la linea di vista. Abbiamo tenuto conto di questi problemi 
nella nostra analisi. 
4.2 Il campione 
Abbiamo considerato un campione di 48 ammassi di galassie i cui dati 
provengono principalmente dalla letteratura e in minor misura da un recente 
survey ESO ( ENACS ), descritto in Katgert et al. (1996). Gli ammassi 
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Nome Ncampo Tipo RS Tx Centro X 
(1) (2) (3) (6) (7) 
Tabella 4.1: Tipi RS: {a) Bahcall 1977; (b) Merrifield & Kent 1991; (c) Teague, Carter, & Gray 
1990. Altre referenze: (l) Abramopoulos & Ku 1983; (2) Bardelli et al. 1994; (3) Beers et al. 1991; (4) 
Beers & Tonry 1985; (5) Bothun & Schombert 1988; (6) Breen et al. 1994; (7) Burns et al. 1994: {8) 
Butcher & Olmer 1985; (9) Chapman, Geller, & Huchra 1988; (10) Coless & Hewett 1987; (Il) Coless 
1989: (12) David et al. 1993; (13) Davis et al. 1995; (14) Dickens, Currie, & Lucey 1986; {15) Dickens & 
Moss 1976; {16) Dressler 1980; (17) Dressler & Shectman 1988a; (18) Ebeling et al. 1996; (19) Edge & 
Stewart 1991a; (20) Elvis et al. 1992; (21) ENACS; (22) Ettori, Guzzo, & Tarenghi 1995; {23) Fabricant 
et al. 1993; (24) Gavazzi 1987; (25) Giovannelli, Haynes, & Chincarini 1982; (26) Gregory & Thompson 
1978; (27) Gregory & Thompson 1984; (28) Gregory, Thompson, & Tifft 1981; {29) HEASARC Archive 
(NASA/Goddard); {30) Henriksen 1992; {31) Hill & Oegerle 1993; {32) Hintzen 1980; (33) Ikebe et al. 
1994; (34) Jones & Forman 1984; (35) Kent & Sargent 1983; (36) Lauberts & Valentjin 1989; (37) Lucey 
& Carter, 1988; {38) Malumuth et al. 1992; {39) Metcalfe, Godwin, & Spenser 1987; (40) McHardy et 
al. 1981; {41) McMillan et al. 1989; (42) Moss & Dickens 1977; {43} Nilson 1973; {44) Oegerle & Hill 
1992; {45) Ostriker et al. 1988; {46) Pierre et al. 1994; (47) Piro & Fusco-Femiano 1988; (48) Pinkney, 
Rhee, & Burns 1993; {49) Proust et al. 1992; (50) Quintana et al. 1985; (51) Rhee & Latour 1991; 
(52) Richter 1987; (53) Richter 1989; (54) Scodeggio et al. 1995; (55) Sharples, Ellis, & Gray 1988; (56) 
Sodrè et al. 1992; (57) Soltan & Henry 1983; {58) Teague, Carter, & Gray 1990; (59) Tifft 1978; (60) 
White & Fabian 1995; (61) Yamashita 1992; (62) Zabludoff et al. 1993; {63) Zabludoff & Zaritsky 1995; 
(64) Zwicky et al. 1961-1968. 
considerati sono tutti ammassi di Abell con l'eccezione di MKW3S, ammasso 
povero appartenente al campo di A2063. 
Solo ammassi ben campionati con un buon livello di completezza in magni-
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tudine sono adatti per lo studio delle sottostrutture. Infatti, eventuali regioni 
sovracampionate rispetto al resto dell'ammasso potrebbero produrre artefatti 
non corrispondenti a strutture reali. Anche un campione di galassie estratto 
in modo casuale da un campione completo in magnitudine è adeguato per lo 
studio delle sottostrutture, sebbene in questo caso vi sia un'ovvia perdita di 
informazione. 
Abbiamo quindi considerato solo campioni di galassie con le suddette ca-
ratteristiche. Se necessario, abbiamo estratto dal campione di dati un sotto-
campione completo in magnitudine seguendo le informazioni date dagli autori 
delle osservazioni. N el caso infine i redshift fossero tratti da diverse sorgen-
ti, abbiamo verificato che si conservasse un adeguato livello di completezza. 
Dei 48 ammassi considerati 10 contengono dati ENACS per migliorare la 
completezza dei campioni (vedi tabella 4.1 ); di questi, A151 e A3128 han-
no esclusivamente dati ENACS. Abbiamo considerato solo ammassi con un 
livello minimo di completezza in magnitudine dell'SO %. Per alcuni ammas-
si, di cui non possediamo una completa informazione sulle magnitudini, il 
livello di completezza è considerato accettabile dagli autori. In quattro ca-
si (A539, A1060, A2670 e A3526) abbiamo considerato anche un campione 
iniziale alternativo, indicato con un asterisco in tabella 4.1, con un livello di 
completezza inferiore o un'estensione minore. Questi campioni alternativi so-
no considerato meno utili per l'analisi delle strutture e sono usati unicamente 
per verificare e confermare particolari effetti. In tutti i casi ci riferiamo agli 
autori per le caratteristiche dei limiti di completezza. 
Per soddisfare i criteri di completezza vengono osservati gli oggetti dell'in-
tero campo sino alla magnitudine limite e quindi vengono sistematicamente 
inclusi oggetti di foreground e background. Nello stesso spirito, ammassi vi-
cini appartenenti alla stessa area sono considerati come un campo singolo. La 
procedura che applichiamo è infatti in grado di ricuperare i singoli ammassi~ 
ma con centri oggettivi e galassie membri che possono differire da quelli tradi-
zionali. Consideriamo quindi nello stesso campo sei associazioni di ammassi: 
A399/ A401, A2063/MKW3S, A2197 / A2199, A2634/ A2666, A3391/ A3395 e 
la cosi detta concentrazione Shapley che contiene tra l'altro gli ammassi A3558 
e A3562. 
Ab biamo discusso solo ammassi con almeno 50 galassie con redshift noto 
nel picco principale della distribuzione di velocità (vedi la sezione seguente). 
Nella tabella 4.1 sono elencate le caratteristiche principali degli ammassi del 
campione usato: i nomi in col. l; il numero di galassie con redshift misurato 
in col. 2; il tipo morfologico di Rood-Sastry (Struble & Rood 1987; Struble & 
Ftaclas 1994) in col. 3; le referenze per redshift e magnitudini nello colonne 
4 e 5; le referenze per le temperature X (T x) e per i raggi nella banda X 
nelle colonne 6 e 7. Le temperature X indicate da un asterisco in tabella. 4.1 
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sono stime provenienti dalla luminosità X (Lx) per mezzo della relazione 
kTx - Lx per la rispettiva banda di luminosità. In particolare abbiamo 
usato la relazione di Edge & Stewart (1991a) per A1146. Per A2197 e A2666 
abbiamo usato la relazione kTx = 10-7 x Lx x (0.5--;-3/{ eV)0·17, che abbiamo 
ottenuto per i 28 ammassi in comune tra il campione di David et al. (199:3) 
e quello di Henrikensen (1992) per mezzo di una regressione lineare diretta. 
4.3 Il metodo 
Lo scopo di questo capitolo è evidenziare ogni struttura fisica presente nel 
campione analizzato. Per prima cosa è necessario identificare l'ammasso nel 
suo ambiente e successivamente rivelare la presenza di sottosistemi al suo 
interno. 
A causa dei complicati fenomeni gravitazionali che si hanno nella regione 
di un ammasso, ogni struttura fisica è in realtà caratterizzata da correlazioni 
spaziali e in velocità. Quindi, un'accurata identificazione delle strutture non 
può sottrarsi dal considerare contemporaneamente i due tipi di informazione. 
Un'analisi tridimensionale diretta non è applicabile siccome i redshift dentro 
un ammasso non sono puri parametri di distanza a causa del moto individuale 
delle galassie all'interno dell'ammasso. Ma i redshift contengono ancora le 
tracce dei processi dinamici che formano e dissolvono i sistemi. A seconda 
della loro natura, alcuni processi creano variazioni locali nelle osservabili 
quali, ad esempio, la media e la deviazione standard delle velocità radiali 
misurate (che chiameremo nel seguito velocità media e dispersione di velocità 
o a). Quindi, l'analisi della cinematica locale appare un buon strumento per 
studiare i processi fisici in corso negli ammassi di galassie. 
4.3.1 Analisi della cinematica locale 
N el seguito chiameremo struttura ogni associazione di galassie che può essere 
fisicamente connessa tramite processi gravitazionali. Come già stabilito in 
E94, la media e la dispersione di velocità di queste strutture differiscono dal-
le stesse quantità calcolate per l'ambiente in cui si trovano. Per evidenziare 
i processi dinamici presenti negli ammassi di galassie associamo quindi~ ad 
ogni galassia, un peso p che misuri la cinematica locale. Questo sarà cal-
colato a partire dalle medie e/ o dispersioni di velocità per le galassie che si 
trovano entro un'area limitata di raggio Rs attorno alla galassia. Il raggio 
Rs dipende dalla scala alla quale viene effettuata l'analisi che, come detto 
nell'introduzione, è un'analisi multiscala. 
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Nel seguito indicheremo con v e a la media e la dispersione di velocità 
per le galassie dell'intero ambiente (ammasso, campo). Un indice n indicherà 
invece le stesse quantità calcolate sulle n galassie all'interno dell'area di raggio 
Rs attorno alla galassia in esame. 
Si può allora definire un peso sensibile alla variazione locale della disper-
sione di velocità: 
Pa=nx(':;r, (4.1) 
in modo che bassi valori locali di dispersione di velocità producano alti valori 
di pa. 
Analogamente, per evidenziare scostamenti locali dalla media di velocità, 
si può definire il peso: 
(Vn-v)
2 
Pv =n x a (4.2) 
È conveniente normalizzare questi pesi al loro valore globale medio dentro 
l'intero ammasso: 
6 = pjp, (4.3) 
in modo che 6 non dipenda dall"ammasso analizzato e la sua media sia uni-
taria. Valori che si differenziano da uno identificheranno immediatamente 
effetti locali. 
Infine si può formare uno stimatore combinato sommando quadraticamen-
te i due precedenti: 
( 4.4) 
Anche lo stimatore classico di Dressler & Shectman (1988b [D88]) può essere 
riespresso per permettere un'analisi multi scala: 
. ( 4.5) 
In questo modo, a differenza di D88, si calcola il peso sulle n galassie conte-
nute nell'area di raggio Rs relativo alla scala di analisi mentre, nel lavoro di 
D88, il peso era calcolato su 11 galassie. Si fa notare comunque, a differenza 
del peso 6vs, il peso 6p tiene conto separatamente degli scostamenti locali 
in a e in v (vedi eq. 4.4), mentre questi due effetti sono confusi in 6vs· La 
differenza dell'attuale analisi rispetto a quella di E94 risiede proprio nella uti-
lizzo di diversi pesi cinematici quando, in E94, veniva utilizzato unicamente 
il peso originale di D88. Quindi il metodo qui presentato dovrebbe essere più 
sensibile a nuove strutture, esaminando in maniera differenziata discrepanze 
in a e/ o in v. 
Il livello di confidenza dei pesi è ricavato dalla distribuzione dei pesi cal-
colata su un insieme di repliche d eli' ammasso (vedi la sezione seguente). Si 
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adotta quindi una classica soglia a 3 deviazioni standard sopra la media per 
identificare i pesi significativi. 
4.3.2 Analisi spaziale 
Una volta calcolati i pesi da associare a ciascuna galassia si passa alla Yalu-
tazione dei raggruppamenti spaziali delle galassie che devono essere stimati 
in termini di validità statistica. Per far ciò si applica la trasformata wa,·elet 
(vedi capi t o lo l). L 'insieme dei coefficenti alle varie scalè analizzate descrive 
le strutture formate dalle galassie in modo oggettivo. La trasformata waYelet 
non è applicata direttamente alla distribuzione di galassie, ma alle galassie 
pesate con i pesi descritti nella sezione precedente. Ad ogni scala, la trasfor-
mata è quindi calcolata sulla distribuzione di funzioni di Dirac normalizzate 
con i pesi Ji relativi alla scala in esame. I dettagli dell'analisi sono spiegati 
in Escalera & MacGillivray (1995 e referenze ivi citate). In particolare~ a 
differenza di quanto spiegato nel capitolo l, si fa uso della cosi detta lVIexican 
Hat come funzione \Vavelet analizzante, che ha il pregio di rimuovere un fondo 
costante: 





Il punto chiave di questa analisi è quindi l'esplorazione simultanea della 
cinematica locale (attraverso i pesi) e del clustering spaziale (attraverso la 
trasformata wavelet). Il tutto è fatto in modo non-parametri co, cioè senza 
parametri liberi e assunzioni preliminari, grazie all'analisi multiscala. A una 
certa scala la stessa area è usata per il calcolo dei pesi e per la trasformata 
wavelet. In particolare, ad una data scala s, la funzione wavelet analizzante 
in eq. 4.6 esplora un'area di raggio Rs = 4s, sulla quale vanno calcolati i pesi 
relativi. In pratica si sono utilizzate tre scale corrispondenti alle aree con 
raggio Rs pari a 0.125, 0.25 e 0.375 in unità del massimo raggio del campo 
analizzato. Questa limitata serie di scale è sufficente per ricuperare qualsiasi 
sottostruttura presente nel campo analizzato, in quanto per rivelarla è neces-
sario utilizzare una scala immediatamente superiore o inferiore. Siccome lo 
scopo del lavoro non è rivelare coppie o tripletti di galassie ci si è limitati al 
limite inferiori detto innanzi. 
La significatività statistica dei coefficenti wavelet è derivata confrontando 
i coefficenti calcolati sul campione reale con quelli calcolati su una serie di 
repliche (Escalera & ~1azure 1992). Queste sono ottenute estraendo indipen-
dentemente le posizioni xi e Yi dalle distribuzioni di x e y del campione e 
riassegnando casualmente le velocità. La significatività dei massimi dei coef-
ficenti wavelet calcolati sul campione reale viene allora valutata in base alla 
distribuzione dei coefficenti wavelet calcolati sulle repliche. Infatti, coefficenti 
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sulle code di questa distribuzione corrisponderanno a strutture significative 
che solo con bassissima probabilità possono essere dovute ad associazioni 
casuali di galassie. 
Per ogni ammasso si considerano quindi 4 pesi e 3 scale ottenendo in 
tal modo un totale di 12 mappe di coefficenti wavelet. Una struttura viene 
considerata significativa se lo è in almeno una di queste mappe. 
Una volta identificati i massimi locali dei coefficenti wavelet significativi, 
la struttura relativa a uno di questi massimi ha il centro corrispondente alla 
sua posizione e una scala corrispondente a quella dove il massimo ad essa 
associato ha il valore più elevato. I membri di questa struttura sono allora 
le galassie che si trovano in un area corrispondente alla scala della struttura 
(vedi Escalera & 1\!Iazure 1992) e con pesi significativi, cioè con jJ- Jj 2:: 3a8. 
Una volta identificati i membri, la dimensione fisica di una struttura va cal-
colata in base alle galassie appartenti ad essa. È quindi possibile ricuperare 
strutture con una dimensione inferiore alla scala minima dell'analisi. Nella 
nostra analisi la dimensione media delle strutture rilevate è di 1.5 h -l 1\II pc 
per quanto riguarda l'ammasso principale e si scende fino e 0.2 h-1 M pc per 
le strutture più piccole. 
Abbiamo preferito usare una serie di scale relative alla dimensione massima 
del campo analizzato piuttosto che una fissa siccome studiamo ammassi di 
varie dimensioni per i quali una scala fissa potrebbe avere differenti interpre-
tazioni fisiche. Ad esem- Struttura N 9 az X Y v (! PsL 
pio, 0.5 h -l 1\II pc possono INPUT totale 353 o.o o.o 14944 1759 
essere la misura globale M 200 - 16.2 - 31.7 15070 1059 
d' A 75 - 12.2 493.0 12572 419 
1 un ammasso povero o B 50 508.3 _ 9.0 17627 728 
quella di una singola con- c 25 -214.3 -208.5 15956 76 
D 3 203.0 403.0 12003 
densazione in un ammas- ~o~u~T~P~U~T~----------------------------------
so bimodale. Inoltre, l'a-
nalisi con la trasformata 
wavelet non richiede scale 











- 13.5 - 27.1 15040 
- 12.0 490.8 12578 
506.8 - 7.9 17602 
-214.2 -209.6 15952 










solo di avvicinarsi a questo valore con scale vicine. Quindi, l'uso di una serie 
di scale relative piuttosto che fisse non ha conseguenze sulla determinazione 
delle strutture. 
4.3.3 Un esempio .... 
Per illustrare il funzionamento dell'analisi multiscala appena descritta, consi-
deriamo la sua applicazione su due ammassi simulati. N el primo esempio si 
prende in esame un ammasso regolare, ovvero con un profilo di densità simrne-
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trico (il profilo di King) e una distribuzione di velocità gaussiana. Nel secon-
do esempio l'ammasso regolare (:NI) viene perturbato da alcune sottostrutture 
(A,B,C,D) che differiscono tra loro sia in popolazione che in estensione (\·edi 
tabella 4.2). Come si può vedere in figura 4.1, nel secondo esempio ven-
gono chiaramente evidenziate le sottostrutture nel secondo esempio. Infatti, 
mentre nel primo esempio la nostra tecnica non rivela alcuna sottostruttura 
significativa, nel secondo (vedi tabella 4.2) vengono ricuperate tutte le strut-
ture con una piccola contaminazione. In particolare, la significatività delle 
strutture (1- PsL in tabella 4.2) è molto elevata. La struttura principale (}.I) 
viene ricavata per sottrazione, una volta identificate le sottostrutture. Per un 
insieme più dettagliato di simulazioni si rimanda a Escalera & MacGilli\Tay 
(1995) e referenze ivi citate. 
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Figura 4.1: Un ammasso simulato regolare (figure in alto) confrontato con un am-
masso perturbato (figure in basso). A sinistra la distribuzione di galassie con simboli di 
taglia crescente verso bassi valori di velocità. Al centro la distribuzione di galassie con 
simboli di taglia proporzionale al peso 8D. A destra le trasformate wavelet delle mappe 
bidimensionali pesate (al centro) rappresentate con contorni di densità. L'ammasso 
perturbato mostra strutture significative (rispetto alle simulazioni) che corrispono alle 
strutture in input, mentre l'ammasso regolare non mostra nulla di significativo. 
Nel valutare l'efficacia di un metodo è importante aver ben presenti anche 
i suoi limiti. Nel nostro caso è possibile identificare le strutture se queste 
si discostano dal loro ambiente (cioè ammasso dal campo o sottostrutture 
dall'ammasso). In particolare, dalle simulazioni si ricava che, affinché si possa 
rilevare una struttura, si deve avere uno scostamento di Vn da v di almeno 
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0.3xa- ejo O"n inferiore a O.Sxa-. Quindi una struttura che non obbedisca 
almeno a uno di questi due criteri non sarà rilevata a meno che non sia già 
spazialmente separata dalla struttura principale. In caso contrario apparirà 
infatti come una fluttuazione casuale nella distribuzione in tre dimensioni. 
Si ricava inoltre che l'errore nell'attribuire i membri alle strutture è infe-
riore al 10% (cioè un oggetto su 10 può essere erroneamente attribuito alla 
struttura). 
4.3.4 La procedura applicata ai dati reali 
L'applicazione ai dati reali richiede l'identificazione preliminare dell'ammasso 
nel campo. L'analisi completa delle strutture si effettua quindi in tre fasi 
successive. 
1. Picco principale. l\!Iolti metodi sono stati proposti in letteratura per 
identificare sistemi fisici coerenti nei survey di redshift (vedi p.es. Mazure et 
al. 1996). In questo stadio preliminare ci poniamo comunque lo scopo limi-
tato di identificare il sistema dominante nella distribuzione di redshift senza 
correre il rischio di spezzare prematuramente il sistema fisico. Quindi, per 
evitare inutili sofisticazioni, utilizziamo il metodo del gap poissoniano che è 
un metodo semplice e stabile per definire i sistemi. Il gap è la separazione 
tra galassie adiacenti nella distribuzione di velocità. Gap maggiori del valore 
mediano corrispondono generalmente a sistemi non legati (vedi anche Kat-
gert et al. 1996). Ciò non dipende dal rumore fintanto che i campioni sono 
sufficentemente completi e contengono una popolazione ragionevole (almeno 
30 galassie), condizioni soddisfatte dal nostro campione. Se nel campo ven-
gono selezionati più sistemi, consideriamo nella seguente analisi solo quelli 
con almeno 50 galassie. 
2. Sistema principale. Introduciamo a questo punto l'analisi tridimen-
sionale esplorando il sistema a una scala molto grande alla quale corrisponde 
un'area di raggio Rs == 0.5. In tal modo l'area esplorata si avvicina a quella 
dell'intero campo e i pesi cinematici locali sono vicini a quelli valutati sull'in-
tero campo. Quindi, a questa scala, si identifica spazialmente l'ammasso che 
si trova nel picco principale appena selezionato. In particolare, è possibile 
separare ammassi bimodali o due popolazioni distinte che si sovrappongono 
nella distribuzione di velocità. Eventuali sottosistemi non connessi con l'am-
masso sono rimossi dall'analisi successiva. 
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3. Analisi multiscala. A questo punto si procede con l'applicazione del-
l'analisi multiscala descritta nelle sezioni 4.3.1 e 4.3.2. 
N el seguito, nella descrizione delle strutture, si utilizzerà la seguente 
simbologia: 
• campo, il campione di dati iniziale (cioè il campo dell'ammasso); 
• iVIP, il picco principale estratto con il metodo del gap poissoniano; 
• US o USJ, US2, etc., strutture coerenti non legate all'ammasso identifi-
cate nell'analisi tridimensionale alla scala massima; 
• JVIS, il sistema principale che generalmente corrisponde all'ammasso iden-
tificato; 
• iVISl, AJS2, due strutture principali di grandezza comparabile (due am-
massi nello stesso campo, i due lobi di un ammasso bimodale); 
• S o Sl, 52, etc., sottostrutture identificate con l'analisi multiscala; 
• C, struttura di core, cioè sottostruttura nella regione centrale con ve-
locità media che non differisce significativamente dalla velocità media 
dell'ammasso (cioè tale differenza è minore della dispersione di velocità 
dell'ammasso). 
N el caso si analizzino le strutture principali rimuovendo le sottostrutture, 
indichiamo il campione analizzato con il segno di sottrazione (p.es. :NIS-S1-
S2 indica la struttura principale MS alla quale sono state sottratte le galassie 
appartenenti a S1 e S2). 
Per ragioni di spazio non abbiamo riportato tutte le figure relative all'a-
nalisi dei vari ammassi. A scopo di esempio su un caso reale, illustriamo in 
figura 4.2 le varie fasi dell'analisi sul campo degli ammassi A2063-lVIK\V3S, 
che comprende un ammasso principale regolare (A2063) e un ammasso povero 
di fondo (lVIKW3S) distante dal primo solo 3000 km s-1 • 
4.4 L'analisi 
I risultati dell'analisi delle strutture sono riportati nella tabella 4.3, che con-
tiene anche le proprietà cinematiche delle strutture rilevate. Le strutture 
considerate hanno un livello di confidenza maggiore del 99.5%, ovvero meno 
di 5 probabilità su 1000 di essere configurazioni casuali, salvo pochi casi di 
4.4 L'analisi 89 
particolare interesse come specificato in tabella 4.3. In principio ogni strut-
tura corrisponde a una struttura fisica. Eventuali artefatti e contaminazioni 
di campo non sono considerati nella discussione. 
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Figura 4.2: Il campo di A2063-MKvV3S. (A) Selezione mediante il gap del picco princi-
pale nella distribuzione di redshift (tra 9000 e 15000 km s- 1 ); (B) distribuzione spaziale 
di galassie nel picco principale (simboli di dimensione crescente verso bassi redshift); (C) 
Identificazione delle sottostrutture con l'applicazione dei pesi Jns, J-v, Ju da destra verso 
sinistra; (D) Isoplete delle trasformate wavelet relative alle distribuzioni in C. Ambedue 
le strutture appaiono in D l (Jns), mentre D2 mostra la struttura di background la cui di-
screpanza in velocità media è alta ( J-v). Infine D3 evidenzia la concentrazione principale, 
siccome non ci sono deviazioni in u ( Ju) in questo campione per cui viene evidenziata la 
sola distribuzione spaziale. (E) L'assegnazione dei membri; (F) Confronto tra i profili di 
dispersione di velocità del campione iniziale e delle due strutture selezionate: la struttura 
di background (Fl) e quella principale (F2). Sono considerati i centri X e sono indicate 
le temperature X con bande d'errore per confronto. 
Abbiamo applicato procedure omogenee allo studio delle strutture. 
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Nome del campione N Centro 1950 (a,o) R <V> P w q Nota 
(M pc) (Km/s) (Km/s) 
A0085 ............ MP-MS 121 003901.9-093356 1.71 16605 0.1 1015 (- 72, + 83) A85 
s 7 003906.5-093528 0.22 13869 32.7 352 (- 17, +252) 
A0119 ............ MP=MS 123 005345.9-013125 1.26 13258 7.5 769 (- 61, + 69) 
A0151.. .......... MP 95 010621.2-154039 1.73 15062 <0.1 1860 (-133, +108) 
MSl 65 010621.4-154036 1.59 15952 63.5 708 (-55, + 69) Al 51 
MS2 28 010625.5-161408 0.82 12317 47.8 391 (- 43, + 7ì) 
A0193 ............ MP=MS 56 012228.2 082619 0.89 14559 26.0 726 (- 61, + 78) Al93 
s 012236.2 082328 0.04 14648 8.2 171 (- 33, +162) 
A0194 ............ MP 156 012317.5-013644 4.55 5348 <0.1 579 (- 76, +185) 
USi 16 012053.1 012307 3.85 9683 22.7 490 (- 52, + 90) 
US2 15 012033.1-005137 4.94 8381 7.6 619 (- 40, +128) 
MS 121 012317.6-013640 4.55 5354 7.6 426 (- 31, + 46) A194 
Sl 3 013129.7-011852 
52 7 o 11022.8-003321 0.42 5390 91.1 178 (- 23, + 59) 
c 19 012319.2-013553 0.98 5279 10.3 249 (- 29, + 43) 
A0262 ............ MP 83 014951.1 355314 5.77 4904 12.9 538 (- 37, + 54) 
MS 48 014949.1 355310 2.53 4881 23.8 528 (- 42, + 59) A262 
A0399-401. ... MP 214 025613.6 132434 3.72 21838 10.0 1201 (- 45, + 70) 
MSl 86 025612.8 132433 1.99 21901 15.0 1012 (- 60, + 76) A101 
MS2 79 025507.3 124755 1.44 21151 1.4 961 (- 55, + 71) A399 
A0426 ............ MP 126 031621.8 412155 2.65 5243 3.7 1239 (- 97, +115) 
MS 122 031621.8 412155 2.64 5228 68.2 1138 (- 80, + 92) A426 
c 37 031624.1 412200 0.53 5081 37.9 1154 (- 99, +133) 
A0539 ............ MP 177 051917.4 032341 13.19 7061 < 0.1 2415 (- 99, + 59) 
MSl 65 045617.1-003552 9.89 4478 < 0.1 382 (-53, + 96) 
Cl 25 045616.5-003541 2.73 4428 59.4 267 (- 27, + 10) 
MS2 85 051357.3 062413 13.72 8619 6.6 449 (- 39, + 57) 
C2 19 051733.3 063202 2.60 8797 7.1 227 (- 43, + 70) A539 
A0539* .......... c 36 051355.6 062334 0.36 8662 27.6 985 (- 76, +108) 
Cl 23 051354.0 062655 0.36 8112 11.1 620 (- 85, + 89) 
C2 13 051409.0 062758 0.49 9709 11.8 402 (- 36, + 78) 
A0548 ............ MP 341 054326.9-255739 2.61 12416 0.8 842 (- 24, + 29) 
MS1 190 054326.8-255738 1.51 12603 0.2 880 (- 31, + 40) A548SW 
51 12 054112.6-255734 0.16 11645 68.0 691 (- 83, +136) 
52 43 054327.3-255726 0.56 13047 5.3 657 (- 63, + 63) 
53 17 054233.7-263538 0.41 11862 63.4 303 (- 33, + 61) 
54 17 054226.8-260540 0.48 12192 22.2 643 (- 49, + 96) 
MS2 149 054636.5-253110 1.16 12167 < 0.1 680 (- 26, + 30) A548NE 
A0754 ............ MP 89 090711.0-093108 2.64 16257 < 0.1 817 (- 77, +130) 
us 8 090535.2-094736 0.72 15889 10.0 477 (- 89, +385) 
MS 38 090708.3-093049 1.42 16428 0.7 495 (- 56, + 82) 
MS1 22 090618.7-092155 0.76 16218 0.4 409 (- 17, +109) A754NW 
MS2 16 090710.1-093019 0.88 16717 3.9 531 (- 92, +110) A754SE 
c 8 090709.9-093023 0.90 16950 12.9 607 (- 61, +118) 
Al060 ............ MP=MS 94 103411.4-271436 2.27 3752 8.2 634 (- 41, + 45) A1060 
s 5 103217.8-281905 0.05 3402 0.7 130 (- 2, + 22) 
c 14 103414.0-271456 0.27 3881 13.6 748 (- 74, +117) 
Al060* .......... MP=MS 125 103411.6-271442 2.26 3739 17.8 633 (- 32, + 47) 
c 40 103411.7-271428 0.79 3690 3.9 780 (-51, + 63) 
A1146 ............ MP=MS 61 105850.1-222806 1.72 42646 73.7 1028 (- 96, + 93) A1146 
A1185 ............ MP 69 110802.2 285803 4.51 9127 1.8 1240 (- 90, +123) 
MS 55 110802.3 285803 4.64 9470 3.2 786 (- 54, + 54) A1185 
c 23 110744.8 285746 1.27 9344 22.4 567 (- 46, + 88) 
A1367 ............ MP=MS 68 114137.4 200601 0.98 6432 40.0 838 (- 68, + 81) Al367 
s 6 114119.8 201415 0.09 6391 49.3 330 (- 22, +103) 
A1631.. .......... MP=MS 71 125020.6-150453 1.96 13962 48.9 703 (- 47, + 54) A1631 
c 15 125019.7-150434 0.65 13583 18.7 530 (- 76, +100) 
Cl 6 125019.5-150431 0.13 13704 41.0 310 (- 56, +131) 
Al644 ............ MP 91 125444.4-170748 1.98 14120 14.1 927 (- 78, + 89) 
MS 84 125446.2-170939 1.90 14020 76.7 763 (- so, + 64) A1644 
A17368 .......... MP 63 132426.5-265337 2.14 13812 4.7 976 (- 64, + 66) 
MS 51 132428.3-265435 1.54 13594 2.6 824 (- 47, + 65) A17368 
A1795 ............ MP 85 134632.4 264905 1.79 18888 0.1 873 (- 75, +121) 
MS 83 134632.4 264905 1.79 18885 56.4 828 (- 72, + 88) A1795 
c 28 134629.9 264825 0.41 18833 19.8 623 (- 67, + 89) 
A1809 ............ MP 60 135025.2 052241 1.66 23696 37.1 758 (- 65, + 86) 
MS 54 135025.1 052241 1.34 23737 4.7 501 (- 35, + 40) A1809 
A1983 ............ MP 81 145038.2 165346 1.82 13471 < 0.1 634 (- 70, +132) 
MS 75 145038.2 165346 1.70 13492 0.7 514 (- 43, + 52) A1983 
s 5 145058.4 165154 0.23 12606 50.7 253 (- 42, +130) 
A2052 ............ MP 51 151418.3 071335 1.12 10553 32.7 641 (- 56, + 95) 
MS 46 151416.8 071246 1.09 10459 9.1 561 (- 73, + 87) A2052 
A2063- .......... MP 127 151911.5 075400 6.76 10934 < 0.1 1404 (-123, +148) 
-MKW3S MS1 91 152037.8 084742 5.15 10535 4.4 679 (- 46, + 49) A2063 
s 7 151922.8 083508 0.34 11670 57.2 997 (- 74, +383) 
MS2 26 151911.4 075356 1.33 13499 48.1 603 (- 59, + 61) MKW3S 
Tabella 4.3: Nota: Le strutture in parentesi sono detettate a Le. < 99%. I campioni segnati 
con un asterisco sono campioni iniziali alternativi, con un livello di completezza inferiore o 
minore estensione 
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Nome del campione N Centro 1950 (a,o) R <V> P w (j Nota 
{M pc) {Km/s) (Km/s) 
A2107 .............. MP=MS 68 153729.6 215805 1.00 12337 64.0 684 (- 60, + 79) A2107 
A2124 .............. MP 62 154257.0 361433 1.21 19663 52.7 872 (- 67, + 96) 
MS 60 154259.0 361502 1.21 19619 20.9 809 (- 60, + 73) A2124 
A2151.. ............ MP 100 160311.4 175344 1.61 11034 51.3 801 (- 46, + 64) 
MS 98 160311.6 175344 1.61 11011 12.8 762 (- 49, + 47) A2151 
S1 19 160318.1 175413 0.42 10288 30.2 644 (- 68, + 81) 
S2 29 160337.3 181556 0.66 11259 79.0 490 (- 47, + 74) 
S3 5 160419.9 175429 0.12 11786 45.7 219 (- 17, +115) 
A2197-2199 .... MP 78 162835.9 404423 13.59 9171 86.7 686 (- 48, + 69) 
MS 66 162835.9 404357 3.59 9094 20.8 635 (- 41, + 65) 
(MS1) 37 162705.2 394240 3.24 9303 54.2 686 (- 62, + 88) A2199 
(51) 4 162918.5 395620 0.17 8883 94.0 413 (-100, +149) 
(MS2) 30 162835.1 404502 2.47 8988 13.5 585 (- 84, + 72) A2197 
(S2) 162654.2 411600 0.10 9924 7.3 695 (- 53, +724) 
A2634 -2666 .... MP 300 233606.5 264536 13.76 9074 < 0.1 1409 (- 82, +120) 
MS 264 233606.5 264536 5.63 9120 0.9 1145 (- 63, + 82) A2634= 
Sl 26 234829.4 265735 1.26 8079 50.3 386 (- 63, +111) =MS-S1-S2 
S2 22 233806.7 263409 2.35 11494 4.9 377 (- 25, + 58) A2666 
A2670 .............. MP 115 235139.9-104117 1.11 22904 5.4 1010 (- 70, + 85) 
MS 111 235139.9-104117 1.11 22933 14.9 918 (- 47, + 65) A2670 
A2670* ............ MP 79 235140.0-104148 0.29 22867 25.4 1103 (- 67, + 79) 
us 8 235129.5-104210 0.10 21096 57.9 443 (- 61, +153) 
MS 68 235140.7-104151 0.30 23026 4.0 912 (- 66, + 65) 
A2717 .............. MP 53 240035.0-361229 1.26 14715 47.7 488 (- 38, + 49) 
MS 52 240036.6-361219 1.26 14703 11.0 467 (- 35, + 38) A2717 
c 18 240033.8-361257 0.47 14276 9.7 364 (- 33, + 47) 
A2721.. ............ MP 83 000334.6-345928 1.61 34356 < 0.1 1092 (-148, +249) 
MS 75 000335.0-345940 1.59 34292 21.6 841 (- 63, + 90) A2721 
A2877 .............. MP 97 010734.9-461300 1.09 7267 2.7 973 (- 77, + 82) 
MS 86 010735.8-461308 1.04 7111 51.3 744 (- 51, + 63) A2877 
c 16 010730.4-461430 0.14 6779 62.5 447 (- 42, + 65) 
s 7 010645.0-460347 0.11 7455 40.8 345 (- 27, +108) 
A3128 .............. MP 186 032927.9-524045 2.39 17996 11.7 869 (- 47, + 67) 
us 22 032620.7-531801 1.54 18006 27.3 388 (- 74, + 95) 
MS 157 032927.5-524035 2.14 17957 14.8 841 (- 44, + 51) A.3128 
c 61 032929.6-524017 0.98 17675 1.9 685 (- 42, + 54) 
A3266 .............. MP 130 043007.3-614030 1.33 17811 78.3 1154 (- 67, + 92) 
us 23 043215.8-612750 0.43 17512 59.4 528 (- 52, + 72) 
MS 96 043026.8-613347 1.04 17832 8.3 1138 (- 74, + 94) A.3266 
A3376 .............. MP=MS 77 06003 7. 9 -395622 2.29 13909 95.3 737 (- 57, + 88) A3376 
s 11 060034.1-395642 0.92 14156 18.1 313 (- 39, +117) 
A3391-3395 .... MP 211 062636.0-542435 2.64 15424 < 0.1 1241 (- 47, + 63) 
MSl 151 062632.2-542426 2.54 14890 2.4 823 (- 43, + 51) A3395 
Cl 87 062627.9-542433 0.80 15107 16.0 740 (- 51, + 56) 
MS2 53 062514.2-533951 2.64 17081 5.2 786 (- 53, + 78) A3391 
C2 29 062515.5-533941 0.75 16476 18.1 581 (- 40, + 73) 
A3526 .............. MP 112 124659.4-410644 1.49 3623 < 0.1 930 (- 46, + 46) A3526 
MS1 67 124636.1-410224 1.14 3005 0.4 562 (- 34, + 54) A3526A. 
MS2 44 124936.3-410055 2.21 4572 40.2 294 (- 28, + 40) A3526B 
c 15 124933.8-410105 0.46 4749 60.8 150 (- 19, + 37) 
A3526* ............ MP 102 124710.0-410844 1.68 3533 0.3 883 (- 45, + 47) 
MS1 69 124700.3-410442 1.48 3063 0.7 520 (- 39, + 49) 
s 8 124704.0-405238 0.58 2078 73.1 183 (- 24, + 50) 
MS2 31 124928.2-410138 1.82 4561 32.9 249 (- 25, + 24) 
c 6 124930.0-410255 0.45 4856 57.8 96 (- 10, + 28) 
Shapley ............ MP 482 132501.2-311324 4.61 14277 < 0.1 1075 (- 36, + 48) 
concetration US1 21 132056.8-312950 0.67 14340 82.1 583 (- 64, + 91) 
US2 83 133208.6-312241 1.67 14008 0.3 1416 (-134, +125) 
(US2S) 20 133046.0-311739 0.57 14098 42.7 717 (- 70, + 87) A3562 
MS 373 132501.2-311324 2.59 14292 12.4 994 (- 33, + 45) 
S1 44 132625.5-310215 0.71 15044 0.5 755 (- 73, + 78) 
S2 46 132822.5-313110 0.78 13745 < 0.1 725 (- 50, + 85) 
S3 95 132459.6-311307 0.95 14320 1.6 735 (- 41, + 49) A3558 
A3667 .............. MP 163 200653.5-564955 2.66 16664 59.7 1094 (- 55, + 81) 
MS 152 200653.5-564955 2.67 16683 68.8 1052 (- 66, + 72) A3667 
s 11 20 l 002.4 -5 70835 0.39 15943 76.4 487 (- 60, +102) 
A3716 .............. MP 92 204813.4-525820 2.20 13684 9.4 843 (- 54, + 54) 
MS 62 204813.3-525822 1.06 13433 9.6 817 (- 47, + 65) A3716S 
A3888 .............. MP 74 223130.2-375948 1.50 45444 1.0 1826 (-180, +248) 
MS 64 223132.2-375938 1.53 45682 9.5 1307 (- 92, +100) A3888 
A4038 .............. MP=MS 43 234505.4-282443 0.46 8630 1.0 898 (-116, +112) A4038 
Tabella 4.3: Continua. 
Per determinarne il centro ottico abbiamo usato il centro di densità o t-
tenuta con il kernel adatti v o (vedi ca pp. l e 2). Il raggio proiettato R della 
struttura è allora determinato come la massima tra le distanze dal centro delle 
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galassie appartenenti alla struttura. Abbiamo usato stimatori robusti di me-
dia e dispersione ( stimatore biweight, descritto in Beers, Flynn, & Gebhardt 
1990). Come stimatore di gaussianità, adottiamo la probabilità Pw associata 
al W-test (Shapiro & \Vilk 1965). Distribuzioni di velocità non-gaussiane 
possono derivare dalla presenza di sottostrutture ma pure dalla presenza di 
anisotropie di velocità (Merritt 1987). Quindi l'assenza di gaussianità è solo 
un segno di possibili sottostrutture. 
La tabella 4.3 dà quindi le seguenti informazioni: nome del campo e sim-
bolo della struttura (descritti nella§ 4.3.4); numero di galassie; coordinate del 
centro di densità (anno 1950); raggio R della struttura (in h-1 Atfpc); velocità 
media v; probabilità Pw; dispersione di velocità a (in km s-1) con rispettivi 
errori bootstrap; nome dell'ammasso associato alla struttura (questa identi-
ficazione è particolarmente utile nel caso il campo esaminato contenga più 
ammassi). 
Le distribuzioni spaziali delle galassie degli ammassi che presentano strut-
ture interne sono presentate in figura 4.3. I contorni racchiudono le regioni 
nelle quali si trovano le galassie associate alle sottostrutture. 
Per ogni ammasso: e altre strutture importanti dell'ammasso, la figu-
ra 4.4 mostra i profili di dispersione di velocità che, ad ogni raggio, danno 
la dispersione di velocità lungo la linea di vista calcolata con le velocità del-
le galassie che si trovano entro quel raggio. Le linee orizzontali mostrano i 
valori di dispersione di velocità derivate dalle temperature del gas (vedi tabel-
la 4.1) in condizione di perfetta equipartizione dell'energia tra gas e galassie 
(f3spec == a 2 /(kT / pmp) == l, con J.l peso molecolare medio e mp massa del 
protone, vedi anche capitolo 2). Nel caso le galassie e il gas siano ambedue 
in equilibrio dinamico ci si attende una corrispondenza tra i due valori. 
Il valore della dispersione di velocità lungo la linea di vista (a) calcolato 
sull'intero ammasso è indipendente da eventuali anisotropie di velocità nelle 
orbite delle galassie (The & White 1986; Merritt 1988). D'altro canto, le ani-
sotropie di velocità possono influenzare fortemente la stima di a nelle regioni 
centrali. In particolare, la presenza di orbite centrali nelle regioni centrali 
(caso atteso in ammassi rilassati), può produrre profili di a decrescenti ver-
so il centro dell'ammasso (vedi ad es. Shaples et al. 1988). Al contrario, 
la presenza di orbite radiali nella regione esterna (caso di infall di galassie) 
produce una crescita del profilo nelle regioni centrali (vedi ad es. l\Ierritt 
1987). Siccome i profili di a per gli ammassi considerati si appiattiscono ge-
neralmente nelle regioni esterne, ciò suggerisce che stiamo considerando zone 
sufficentemente estese da rendere la a indipendente da possibili anisotropie 
di velocità. 
Adottiamo quindi la a corrispondente al valore sulle regioni esterne dei 
profili. Facciamo notare che il comportamento crescente/decrescente del pro-
4.5 Risultati 
Ammasso Morfologia Irregolarità 
(l) (2) (3) 
A0085 Uni sub, Pw < 5% 
A0119 Uni 
A0151 Uni 
A0193 Uni sub 
A0194 Uni sub 
A0262 Uni 
A0399 Uni Pw <5% 
A0401 Uni pec. cD 
A0426 Uni 
A0548 Bi 
sw Com p sub, P~v < 5% 
NE Uni P,..., .. < 5% 
A0754 Bi 
NW Uni pì'v" < 5% 
SE Uni Pr,v < 5% 
Al060 Uni sub 
A1146 Uni pec. cD 
All85 Uni Pvv < 5% 
Al367 Uni sub 
Al631 Uni 
Al644 Uni pec. cD 
Al736 Bi 
A 
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Uni 
Comp sub 





















pec. cD, Pw < 5% 
sub 
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Tabella 4.4: Nota: "Uni", ';Bi~· e "Comp" significano unimodale, bimodale e com-
plesso. "Sub" indica la presenza di sottostrutture, "pec. cD" la presenza di una 
galassia cD con velocità peculiare e "Pw < 5%" una bassa probabilità di gaussianità 
per la distribuzione di velocità. 
filo di dispersione di velocità nelle regioni interne può essere interpretato 
alternativamente come dovuto alla diversa distribuzione relativa tra massa e 
galassie (vedi ad es. Merritt 1987). 
4.5 Risultati 
Il campione di ammassi studiati è sufficentemente esteso da permetterei di 
trarre alcune conclusioni generali statisticamente valide. Nel seguito non ver-
ranno considerati gli ammassi A2179, A2199 e A3562 che sono stati identificati 
con bassa significatività statistica e l'ammasso A539 la cui struttura interna 
non è ben compresa. Le analisi riguardano gli ammassi identificati (ultima 
colonna in tabella 4.2) che, in 21 casi, non corrispondono al picco principale 
nella distribuzione di velocità. L'identificazione dell'ammasso tra le galassie 
appartenenti al picco porta a una riduzione media del valore di a pari al 18% 
con un massimo del 58% nel caso di A1185. In generale, dopo l'identificazione 
dell'ammasso, il profilo di dispersione di velocità diviene meno rumoroso e 
più piatto nelle regioni esterne. Il profilo cambia drasticamente nel caso il 
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campo contenga più di una struttura, come si può chiaramente vedere nei 
profili dell'esempio in figura 4.2. 
4.5.1 Classificazione morfologica 
Uno degli scopi principali nel classificare le strutture di un ammasso è com-
predere meglio la morfologia degli ammassi. In tabella 4.4 tentiamo una 
classificazione basata sulle sottostrutture rilevate in ogni ammasso identifi-
cato. Introduciamo allo scopo alcune categorie morfologiche che dipendo-
no dall'apparenza dell'ammasso alle varie scale dell'analisi. Definiamo tre 
categorie: 
Unimodale: ammassi che appaiono come un sistema singolo alle scale 
maggiori. 
Bimodale: ammassi che mostrano due sistemi a grande scala (A754~ A.548, 
A3526). Consideriamo bimodali anche Al736 e A3716 come ben noto in 
letteratura, seppur nell~analisi viene trattato solo uno dei loro due componenti. 
Complesso: ammassi con sottostrutture che coinvolgono gran parte dello 
stesso ammasso (ammasso A2151 e A548SW). 
Per gli ammassi analizzati riportiamo in tabella 4.4 la presenza di sotto-
strutture e di qualsiasi irregolarità trovata nella nostra analisi (per es. una 
distribuzione di velocità non-gaussiana con Pw < 5%, una galassia cD con 
velocità peculiare). La peculiarità della velocità di una galassia cD è valuta-
ta con il test robusto di Gebhartd & Beers (1991) considerando un livello di 
confidenza del 95%. 
Tra i 44 ammassi considerati nell'analisi, 5 sono classificati come bimo-
dali, l come complesso e i restanti come unimodali. In 9 dei 38 unimodali 
sono identificate delle sottostrutture e in altri 12 vi è qualche segno dovuti a 
potenziali sottostrutture. Quindi circa un terzo ( 15/44) degli ammassi studia-
ti sono chiaramente sottostrutturati. Ciò è in accordo con precedenti lavori 
statistici che utilizzavano tecniche differenti ( Geller & Beers 1982; Dressler 
& Shectman 1988b; Jones & Forman 1992). Il nostro campione di ammassi 
presenta un bias verso gli ammassi più regolari. Infatti circa la metà degli 
ammassi considerati sono ammassi cD, che di solito sono quelli meglio stu-
diati. Abbiamo verificato che nel catalogo di Abell del Nord solo circa il 20% 
degli ammassi vicini (classe di distanza ::; 4) sono classificati come cD. Quin-
di, il risultato ottenuto in base alla nostra classificazione non è strettamente 
valido. 
4.5.2 Confronto ottico-X 
Nelle figure 4.3 e 4.4 sono riassunti i confronti tra le proprietà ottiche e 
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Figura 4.3: Distribuzione spaziale delle galassie negli ammassi identificati, che han-
no strutture interne. I contorni contengono tutte i membri assegnati alle rispettive 
sottostrutture. I centri X sono indicati da croci. 
X degli ammassi. Il confronto è possibile per 42 ammassi per i quali vi è 
96 Sottostrutture ottiche 
un'identificazione certa nelle mappe X. Non consideriamo quindi gli ammassi 
A 754, A2151 e A3526. 
La distanza media tra i centri ottici e X (referenze in tabella 4.1) è di 0.11 
h - 1 lvi pc, che corrisponde all'incertezza tipica nella stima dei centri degli 
ammassi (vedi p.es. Beers & Tonry 1986; Rhee & Latour 1991). 
Per 29 ammassi è disponibile la temperatura X (T x) del gas (vedi tabel-
la 4.1). La media delle differenze percentuali (in valore assoluto) tra a e il 
valore corrispondente a Txè attorno all7%. Questa discrepanza è consisten-
te con gli errori tipici su a (8%) e su Tx (12%). Gli altri ammassi, per cui 
la Tx è stimata dalla luminosità X, sono affetti da errori maggiori su Tx. Il 
valore medio di ,Bspec è 0.90 con una rms di 0.29. 
Il buon accordo globale tra proprietà ottiche e X dell'ammasso ci rende 
fiduciosi nell'assumere l'esistenza dell'equilibrio dinamico delle componenti 
gassosa e galattica nel potenziale dell'ammasso e quindi nell'uso del teorema 
del viriale per stimare la massa. 
4.5.3 Ammassi unimodali 
Nei 9 ammassi unimodali che si presentano sottostrutturati abbiamo analiz-
zato gli effetti delle sottostrutture sulla cinematica e dinamica degli ammassi 
confrontando i valori di a e della massa calcolati prima e dopo aver rigettato 
le galassie appartenenti alle sottostrutture identificate. Abbiamo adottato la 
massa viriale standard (vedi per es. Giuricin, Mardirossian & Mezzetti 1982) 
che è strettamente valida solo se la distribuzione di galassie segue quella della 
massa (Merritt 1987; :N1erritt 1988). La stessa ipotesi è alla base di altri sti-
matori di massa come, ad esempio, lo stimatore di massa proiettato (Heisler, 
Tremaine & Bahcall 1985) che è usato da B95 con la quale paragoniamo i 
nostri risultati. Lo stimatore di massa viriale non richiede assunzioni sull'a-
nisotropia delle orbite galattiche, siccome ogni possibile effetto svanisce una 
volta mediato sull'intero ammasso (Merritt 1987). La massa viriale ha senso 
se calcolato all'interno del raggio di virializzazione Rv, che corrisponde alla 
regione nella quale ci si aspetta che l'ammasso abbia raggiunto l'equilibrio 
dinamico all'epoca attuale. Questo raggio viene calcolato come in B9.5, cioè 
assumendo una proporzionalità tra temperatura X e R~ e scalando i valori a 
quelli di Coma. 
N ella tabella 4.5 si riportano le quantità calcolate prima e dopo aver scar-
tato le galassie che appartengono alle sottostrutture: nelle colonne 2 e 3 la 
a (in km s-1 ); nelle colonne 4 e 5 la massa viriale calcolata entro un raggio 
di Abell (1.5 h-1 Jvfpc); nella colonna 6 il raggio di virializzazione Rv; nelle 
colonne 7 e 8 la massa viriale calcolata entro Rv. 
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Ammasso a (Km/s) Massa<l.SMpc (lo14 M0) Rv (Mpc) Mass< R., (l 014 Jvl 8) 
prima dopo prima dopo prima 
(l) (2) (3) (4) (5) (6) (7) 
A0085 995(-77,+88) 853(-47,+59) 13.4±2.1 6.5±1.1 1.66 13.4±2.1 
A0193 723( -58, +90) 751(-64,+78) 3.6±0.9 4.1±0.9 1.12 3.6±0.9 
A0194 389( -45, +54) 389( -45, +54) 1.4±0.4 1.4±0.4 0.54 0.8±0.3 
A1060 639( -39, +49) 649( -42,+49) 3.8±0.5 3.8±0.6 1.04 3.5±0.5 
A1367 836( -69, + 79) 881(-59,+80) 5.2±1.1 6.2±1.0 0.99 5.2±1.1 
A1983 528( -25, +60) 472(-31,+56) 3.1±0.6 2.6±0.6 0.59 1.8±0.4 
A2063 701( -51, +68) 639( -47, +72) 4.0±0.8 3.1±0.7 1.10 3.7±0.8 
A2877 741( -55, +59) 766(-59,+62) 3.2±0.6 3.5±0.7 0.94 3.1±0.6 
A3667 1141( -76, +39) 1092( -70, +86) 17.1±2.4 17.0±2.5 1.74 17.5±2.4 
Tabella 4.5: Effetto delle sottostrutture sulle misure di G' e massa. 
Le distribuzioni delle rJ e delle masse calcolate nei due modi non differi-
scono secondo il test di Kolmogorov-Smirnov. Per quanto riguarda i valori 
individuali solo la massa di A85 presenta una variazione significativa. Infatti 
la sua sottostruttura è probabilmente non legata ed è quindi solo casualmente 
sovrapposta all'ammasso. 
I nostri risultati sono in accordo con E94 e in parziale disaccordo con B95, 
i cui si trova che le masse calcolate entro un raggio fisso dipendono dalla cor-
rezione per la presenza delle sottostrutture. Ciò è probabilmente dovuto al 
fatto che noi consideriamo come ammasso identificato, nel quale andiamo a 
cercare le sottostrutture, un campione definito con un metodo più raffinato 
di quello usato da B95, che impiega un semplico taglio nella distribuzione 
di velocità delle galassie entro un raggio di Abell (Bird 1994). Questo fatto 
può anche spiegare perchè B95 rilevi sottostrutture in ammassi che noi non 
troviamo sottostrutturati. Le galassie che apparterebbero a tali sottostruttu-
re sono state escluse nella nostra procedura di identificazione dell'ammasso. 
In realtà, neppure B95 trova alcun effetto significativo quando le rnasse so--
no calcolate entro il raggio di virializzazione che, essendo in genere minore 
di 1.5 h -l M pc, fa considerare campioni di galassie automaticamente meno 
contaminati da possibili galassie intruse. 
Se consideriamo inoltre le masse corrette per la presenza delle sottostrut-
ture dei 16 ammassi di B95 (tabella 4.1, colonna 5 in B95) in comune col 
nostro campione, la distribuzione di questi valori non differisce dalla nostra 
distribuzione secondo il test di Kolmogorov-Smirnov. 
I nostri risultati non sono in disaccordo con Pinkney et al. (1996) il quale, 
simulando la fusione tra un ammasso e un gruppo con rapporti di massa l :3 
e l :6, trova che lo stimatore di massa viriale sovrastima la massa vera in par-
ticolare nel caso di piccoli angoli di proiezione dell'asse di fusione (merging). 
Infatti le nostre sottostrutture sono in genere più piccole (vedi tabella 4.6) e 
l'angolo di proiezione è generalmente maggiore. L'unica eccezione è proprio 
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Le sottostrutture possono influenzare significativamente fenomeni a pic-
cola scala, come le velocità peculiari di galassie cD che dipendono dalla 
rimozione di piccole sottostrutture (come ad es. nel caso di A2063). 
In tabella 4.6 riportiamo alcuni parametri interessanti per le sottostrut-
ture contenute negli ammassi unimodali: la frazione N% di galassie rela-
Ammasso N% R tiva al numero di galassie contenute entro l h-1 Alpe 
A0085S 8 0.19 "l d 11 R 
A0193S 7 0 .03 e 1 raggio massimo proiettato e a sottostruttura 
A0194S1 7 o.11 calcolato considerando il centro biweight, preferibile al 
A0194S2 17 0.34 
AI060S 6 o.o4 centro di densità quando si hanno poche galassie (vedi 
A 1367S 9 0·08 Beers et al. 1990). I valori medi sono N% = 7 .. 3% e 
A1983S 9 0.22 
A2063S 10 0.21 R = 0.2lh-1 Mpc. Questi due valori sono in accordo 
A
A 2877ss 8 0 ·10 con le frazioni di popolazione e taglie delle sottostruttu-
3667 13 0.30 
Tab Il 4 6 P t .. re stimate in base alle correlazione a piccola scala tra le e a . : aran1e n 
delle sottostrutture. galassie che sono state osservate in ammassi apparente-
mente rilassati (Salvador-Solé, Gonzalez-Casado & Solanes 1993; Gonzalez-
Casado, Solanes & Salvador-Solé 1993). Sottostrutture di queste dimensioni 
sono sufficentemente compatte da sopravvivere all'interazione con l'ammasso 
dopo la fusione con questo (Gonzalez-Casado et al. 1994). Quindi potrebbero 
essere residui di core massicci di gruppi o piccoli ammassi. 
Le strutture di core non sembrano essere una classe omogenea. Conten-
gono infatti un numero variabile di galassie e hanno a maggiori o inferiori a 
quelli dell'intero ammasso. La statistica è ancora troppo povera per trarre 
conclusioni. Comunque queste strutture si trovano così vicine in posizione 
e in velocità media rispetto all'ammasso che probabilmente corrispondono a 
regioni dell'ammasso con un particolare stato cinematico (ad es. A1795) e, 
se molto estese, a veri ammassi virializzati (ad es. A1185, A3391) piuttosto 
che a residui di strutture provenienti dall'esterno dell'ammasso. Quindi, nel-
la presente analisi, non consideriamo campioni ottenuti rigettando le galassie 
delle strutture di core perché la struttura restante non ha significato fisico. 
Nove degli ammassi (A193, A194, A1631, A1795, A1809, A2063, A3128, 
A3558, A4038) hanno profili di dispersione di velocità decrescenti verso il 
centro dell'ammasso. Questo comportamento può essere dovuto all'effetto 
della frizione dinamica che rallenta le galassie centrali più luminose rispetto 
alla materia di fondo (Merritt 1988) o alla perdita di energia orbitale durante 
la fusione (merging) di galassie (Menci & Fusco-Fermiano 1996). Gli stessi 
processi potrebbero spiegare la presenza di strutture di core con una popola-
zione a basso a che troviamo in quattro degli ammassi citati (A194, A1631, 
A1795 e A3128) e in A2877. La conseguenza finale di questi processi potreb-
be essere la formazione di una galassia cD. Bisogna però osservare che solo .s 
degli ammassi citati (A193, Al795, Al809, A2063 e A3558) contengono una 
galassia cD, risultato in linea col fatto che nel nostro campione si ha un 50% 
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Figura 4.4: I profili di dispersione di velocità: la o- a un dato raggio è la dispersione di 
velocità media entro tale raggio. I valori di o- sono espresse in 103 km s- 1 , le distanze 
in h- 1 M pc. Il primo punto del profilo corrisponde alla o- calcolata sulle dieci galassie 
più vicine al centro, quelli successivi sono ottenute aggiungendo una galassia alla volta. 
Una linea smussata è stata sovrapposta. Le linee orizzontali rappresentano i valori di o-
corrispondenti alle temperature per j3 = l. 
di ammassi cD. 
Il profilo di dispersione di velocità crescente potrebbe essere dovuto an-
che all'inclusione di sottostrutture con velocità medie e rJ diverse da quelle 
dell'ammasso al crescere della distanza dal centro anche se quest'ipotesi non 
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Figura 4.4: Continua. 
trova conferme negli ammassi citati che non presentano sottostrutture nelle 
zone esterne. Un'altra possibilità, prospettata da Mohr et al. (1996) per l'am-
masso A576, considera la popolazione centrale a bassa dispersione centrale 
come residuo di un piccolo sottoammasso. 
La presenza di altri effetti come flusso di raffreddamento e segregazione di 
luminosità, che sono segni di possibile rilassamento dell'ammasso, potrebbero 
essere d'aiuto nel distinguere se gli effetti osservati sono dovuti al rilassamen-
to dinamico o alla presenza di sottostrutture. Le informazioni attualmente 
4.5 Risultati 
disponibili danno risposte 
contrastanti. Ad esempio 
mentre A1795 ha un for-
te flusso di raffreddamento, 
A2063 e A3558 ne hanno 
Ammasso 
(l) 
.i\.0548 ............... .. 








uno debole (Edge, Stewart MSl+MS2 
A2151 ................. MS 
& Fabian 1992; Bardelli et Sl+S2+S3 
al. 1996) e in A1809 è as- A3526 ................. MP 
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sente (Stewart et al. 1984). -------~---------
A194 presenta segregazione Tabella 4. 7: Ammassi bimodali e complessi. 
in velocità che è invece assente in A1631, A3128 e A3558 (Biviano et al. 1992). 
Vi è una debole evidenza di segregazione in luminosità per A3128 e A3558 e 
nessuna evidenza per A194~ A1631, A1809 e A2063 ( den Hartog & Katgert 
1996). 
4.5.4 Ammassi bimodali e complessi 
Se consideriamo gli ammassi bimodali e complessi, il profilo di dispersione 
di velocità (figura 4.4 e tabella 4.3) suggerisce che la stima di cr è fortemente 
condizionata dalla loro cinematica interna. Infatti questi ammassi possono 
derivare da fusioni tra strutture ancora in corso e quindi il loro stato dina-
mico può essere lontano dall'equilibrio. Nei casi in cui si sospetti la fusione 
tra ammassi o sia presente del gas riscaldato per compressione (vedi p.es. 
Zabludoff & Zaritsky 199.5) diviene importante analizzare i dati ottici. La 
componente ottica sembra infatti meno disturbata di quella gassosa in caso 
di collisioni fra ammassi (:WicGlynn & Fabian 1984). In questi casi la stima di 
massa più sensata è la somma delle masse viri ali dei sottoammassi (supposti 
virializzati). 
La tabella 4. 7 presenta le masse calcolate sia sull'intero ammasso che come 
somma delle masse delle strutture componenti. Ovviamente la stima della 
massa dipende dalla scelta delle strutture considerate (vedi il caso di A548). 
Tutte le masse sono stimate entro il raggio di virializzazione che è qui calcolato 
in base a cr piuttosto che alla temperatura X, siccome l'identificazione nelle 
mappe X delle varie strutture non è certa. 
Questi due modi di calcolare la massa portano a risultati diversi in modo 
apprezzabile. In particolare, nel caso di A3526 che presenta una fusione 
lungo la linea di vista, trascurare la presenza delle strutture porta a una forte 
sovrastima della massa. Infatti, analizzando la fusione di due strutture in 
ammassi simulati, Pinkney et al. (1996) trovano in queste situazioni una 
forte sovrastima della massa. 
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Valutazioni migliori dell'effetto di una collisione sulla stima della massa 
richiedono lo sviluppo di simulazioni idrodinamiche con un vasto spettro di 
parametri iniziali ( angoli di vista, velocità di incontro) e che descrivano sia 
i componenti collisionali che acollisionali (vedi ad es. Burns et al. 1995). 
4.6 Conclusioni 
Abbiamo analizzato un campione di 48 ammassi di galassie che rappresenta il 
campione più esteso trattato finora in letteratura per lo studio di sottostrut-
ture facendo uso di posizioni e redshift delle galassie. 
Si è usata un'analisi multiscala che accoppia stimatori cinematici loca-
li con la trasformata wavelet (vedi Escalera & Mazure 1992; Escalera et 
al. 1994), introducendo tre nuovi stima tori cinematici che parametrizzano 
lo scostamento delle medie e dispersioni locali dei redshift dai valori globali 
nell'ambiente. 
Sia l'analisi usata per rilevare le sottostrutture che i metodi usati per cal-
colare medie e dispersioni di velocità non richiedono distribuzioni gaussiane 
di velocità. Ciò è vantaggioso in quanto, persino in equilibrio dinamico, la 
distribuzione di velocità radiali delle galassie degli ammassi possono esse-
re non-gaussiane a causa di anisotropie di velocità nelle orbite delle galassie 
(l\11erritt 1987). 
Nei 44 campi analizzati abbiamo identificato 48 ammassi di cui 44 con si-
gnificatività maggiore del 95.5 % e campionati in una regione suffi.centemente 
estesa. Di questi ammassi 5 risultano bimodali, uno complesso e i restanti 
38 unimodali. In 9 degli ammassi unimodali sono sottostrutturati mentre in 
altri 12 si trova qualche segno di possibile sottostruttura. Rileviamo la pre-
senza di sottostrutture in circa un terzo degli ammassi, in accordo con lavori 
precedenti basati su altre tecniche. Comunque, la grande frazione di ammassi 
cD del nostro campione (circa il 50 %) suggerisce che questo non può essere 
considerato strettamente rappresentativo dell'Universo. In realtà questo stu-
dio rappresenta una prima parte di uno studio più esteso che considererà gli 
ammassi della base di dati EN ACS (Katgert et al. 1996) in modo da ottenere 
un campione statisticamente più significativo. 
Per discutere l'effetto delle sottostrutture sulla dinamica dell'ammasso 
bisogna considerare che queste possono assumere diversi aspetti (West & 
Bothun 1990). 
Gruppi non dinamicamente legati all'ammasso o strutture legate, ma al 
di fuori della zona rilassata dell'ammasso e sul punto di cadervi dentro, so-
. no probabilmente rigettati nella fase di identificazione dell'ammasso (con la 
probabile eccezione di A85). 
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Sottostrutture all'interno di un ammasso altrimenti rilassato possono es-
sere residui di un infall secondario o di una fusione di ammassi. Le sottostrut-
ture da noi trovate hanno una popolazione ed estensione media (N% == 7.5%, 
R == 0.21 h-1 Mpc) tali da essere sufficentemente compatte per sopravvivere 
all'interazione con l'ammasso dopo la fusione (Gonzalez-Casado et al. 1994). 
Potrebbero quindi essere residui di core massicci di gruppi o piccoli ammassi. 
L'effetto delle piccole sottostrutture sulla massa e dispersione di velocità 
dell'ammasso non sembra considerevole. Ciò indica che ammassi con piccole 
sottostrutture non sono molto lontani dall'equilibrio dinamico, come pure 
suggerito dal buon accordo tra proprietà globali X e ottiche. 
Queste conclusioni non valgono nel caso di ammassi bimodali o complessi, 
che sembrano rappresentare casi recenti di fusione tra ammassi. 
Dal punto di vista degli studi statistici sugli ammassi di galassie, il pro-
blema della stima della dispersione di velocità e della massa può essere tra-
scurato se la frazione di questi è piccola come nel nostro campione. Questo 
può spiegare i risultati di Biviano et al. (1993), che non trova differenze 
tra le distribuzioni di massa degli ammassi sottostrutturati e non, o quelli 
del capitolo 3, dove non si trova differenza tra le distribuzioni cumulative 
delle dispersioni di velocità degli ammassi ottenute tenendo o no in conto la 
multimodalità di alcuni ammassi nella distribuzione di velocità. 
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Core radio compatti e attività 
nucleare nelle galassie Seyfert 
Usando un grande campione di osservazioni radio di galassie Seyfert ad alta 
risoluzione ( < 0.1"), analizziamo le relazioni tra l'emissione da core compatti 
radio e proprietà nucleari e della galassia ospite. Vengono usate le tecniche 
dell'analisi di sopravvivenza 1 per sfruttare l'informazione contenuta nei numerosi 
limiti superiori sui flussi. 
l nuclei Seyfert ospitati in galassie early-type hanno, in media, un'emissione 
da core radio più intensa della norma. Le galassie con compagno vicino hanno 
core radio più emittenti delle galassie isolate. Confermi amo che le galassie Seyfert 
di tipo 2 ospitano core compatti più potenti di quelle di tipo l. 
L'emissione dai core radio non è correlata con l'ottico, l'infrarosso vicino e 
lontano, ma mostra correlazione con l'emissione radio totale e tipici traccianti 
dell'attività nucleare (bande IRAS a 12 e 25 f.l, X duro ed emissione da righe 
strette). Questo favorisce l'ipotesi che i core radio siano alimentati dal nucleo 
piuttosto che da supernovae radio. 
5.1 Introduzione 
Osservazioni radio ad alta risoluzione dei nuclei galattici attivi (AGN) sono 
molto utili per esaminare il "motore" centrale essendo principalmente sensibi-
li all'emissione nucleare non termica ad alte temperature di brillanza. Infatti, 
1 Il nome analisi di sopravvivenza deriva dallo sviluppo di questa branca della statistica 
per lo studio medico dei trattamenti dei malati terminali. In questi casi si valuta il tempo 
di sopravvivenza dei pazienti a determinati trattamenti e, se il paziente sopravvive alla 
cura, i limiti inferiori di tali tempi corrispondono al tempo di osservazione. 
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a basse temperature di brillanza, ci si attende emissione radio estesa dalle 
regioni HII circumnucleari. 
I core radio compatti si trovano di frequente nei campioni di galassie Sey-
fert, ma raramente nelle galassie starburst selezionate nell'ottico (Norris et al. 
1990). Coerentemente, la survey VLBI di galassie molto luminose nell'infra-
rosso di Smith & Lonsdale (1993), che non ha rilevato alcuna correlazione tra 
presenza di core radio compatti e classificazione ottica dei nuclei galattici, è 
stata usata per suggerire la probabile esistenza di AGN nascosti nella polvere 
che circonda il nucleo. 
Le osservazioni di radio core compatti nelle galassie Seyfert sono state 
impiegate di recente come test degli schemi di unificazione degli AGK. Se-
condo tali modelli gli oggetti Seyfert di tipo l (Syl) conterrebbero lo stesso 
motore centrale di quelli di tipo 2 (Sy2), ma avrebbero la regione a righe 
larghe (BLR) e il continuo ottico, ultravioletto e X della regione centrale na-
scosto alla nostra vista da un disco o toro di polveri (vedi ad es. la review 
di Antonucci 1993). Se il toro che circonda il nucleo è otticamente sottile alle 
lunghezze d'onda radio, gli effetti di orientazione non dovrebbero modificare 
l'apparenza radio delle galassie Seyfert. Recenti osservazioni radio a bas-
sa risoluzione non mostrano infatti differenze nelle principali proprietà radio 
(potenza radio centrale e totale, dimensioni radio, indice spettrale radio) tra 
Syl e Sy2 (Edelson, 1987; Ulvestad & Wilson 1989; Giuricin et al. 1990). 
Sorprendentemente, nelle osservazioni radio ad alta risoluzione di Roy et 
al. (1994), i core radio compatti sono più comuni nelle Syl che nelle Sy2, 
sebbene la potenza radio del disco, la luminosità delle righe di emissione 
[OIII] .-\5007 A e la luminosità nel lontano infrarosso delle due classi di ogget-
ti siano simili (Roy et al. 1994, 1996). Per riconciliare le osservazioni con il 
modello unificato degli AGN, gli autori propongono l'esistenza di assorbimen-
to libero-libero dell'emissione radio dei core nelle Syl da parte della regione 
a righe strette (NLR), se i core radio risiedono nella BLR o, dalle singoli nubi 
della NLR se i core si trovano nella NLR (vedi figura 5.4). 
In questo capitolo, sfruttando i dati di Roy et al. (1994), vengono esami-
nate le relazioni tra emissione dei core radio e varie proprietà delle galassie 
e nuclei Seyfert. In particolare esaminiamo i flussi radio a 2.3 GHz del cam-
pione di galassie Seyfert, selezionato in ottico e infrarosso, osservato da Roy 
et al. (1994). Si tratta di un campione di 157 galassie Seyfert osservato con 
l'interferometro di 275 km a Parkes-Tidbinbilla (PTI) a l. 7 e 2.3 GHz. I 
flussi (o i limiti superiori a 5 a sui flussi) provengono da diverse osservazioni. 
I flussi a l. 7 GHz sono stati convertiti in flussi a 2.3 GHz adottando un indice 
spettrale n = -0.7 ( Fv ex vn ). Questa survey, caratterizzata da sensibilità e 
risoluzione uniformi, è sensibile solo a strutture con temperatura di brillan-
za maggiore di 105 K e dimensioni angolari minori di 0.1", corrispondenti a 
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dimensioni di 20-;- 200pc nell'intervallo di redshift 0.01 < z < 0.1, tipico del 
campione. 
Dati sui core radio di 22 galassie Seyfert sono stati recentemente pubblicati 
da Sadler et al. (1995) come parte di un survey PTI multifrequenza di core 
radio in un campione di galassie spirali vicine. I flussi radio sono in sostanziale 
accordo con i dati di Roy et al.(1994) per i 10 oggetti in comune. 
Restringeremo il nostro studio alle 149 galassie Seyfert del campione di 
Roy et al. (1994) con z < 0.1, siccome le galassie distanti potrebbero rappre-
sentare una classe diversa di oggetti. I dati comprendono un 35% di detezioni 
e un 65% di limiti superiori (le detezioni sono il 25% e il47% rispettivamente 
per le Sy1 e Sy2). La presenza di tanti limiti superiori sui flussi radio impone 
l'uso di tecniche di analisi di sopravvivenza (vedi Feigelson 1992). Abbiamo 
adottato il codice ASURV (La Valley, Isobe & Feigelson 1992) che sfrutta 
i metodi presentati in Feigelson & Nelson (1985) e in Isobe, Feigelson & 
Nelson (1986). Abbiamo posto particolare attenzione nel rimuovere l'effetto 
di selezione dovuto alla distanza nello studio delle correlazioni tra lumino-
sità e comparando le luminosità di sottocampioni di oggetti che si trovano a 
differenti distanze medie. 
Abbiamo quindi studiato le correlazioni tra emissione dei core radio e 
proprietà dei nuclei e galassie ospiti Seyfert. Queste indudono la morfologia 
galattica, i parametri di interazione, l'emissione ottica, infrarossa, X, radio 
estesa e di righe legate all'attività nucleare. Il nostro studio vuole assicurare 
che la differenza tra emissione radio compatta di Syl e Sy2 non sia sem-
plicemente dovuta a una differenza sistematica dei due campioni in qualche 
proprietà alla quale l'emissione radio compatta potrebbe essere fortemente 
legata. 
Nel seguito parleremo di correlazione estremamente debole quando il livel-
lo di significatività è vicino al 90% e di correlazione marginale quando questo 
è compreso tra il 90% e il 95%. 
5.2 Rapporti con la galassia ospite 
5.2.1 La potenza dei core radio 
Le distanze delle galassie vicine, incluse nel catalogo NBG di Tully (1988), 
sono tratte da questo catalogo. Queste sono calcolate sulla base dei redshift 
adottando la relazione di Hubble con H0 == 75km s-1 Mpc- 1 e correggendo 
per il moto verso Virgo con il modello di Tully & Shaya (1984). Abbiamo 
calcolato le distanze dai redshift per le rimanenti galassje con lo stesso va-
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lore di Ho e abbiamo assunto q0 per calcolare la potenza monocromatica Pc 
(espressa in \V /Hz) dei core radio. 
Abbiamo impiegato lo stimatore Kaplan-Meier (parte del codice ASURV) 
per calcolare la mediana della funzione di distribuzione delle potenze del 
core Pc. Questo stimatore fa uso di una distribuzione cumulativa ottenuta 
redistribuendo uniformemente i limiti superiori lungo l'intervallo dei valori 
detettati inferiori. In questo modo si utilizza l'informazione proveniente dai 
limiti superiori nel caso i limiti superiori siano distribuiti casualmente nel 
campione di dati, come accade nel caso delle potenze radio. L'istogramma 
del log Pc per le 149 galassie Seyfert, che comprende 93 limiti superiori~ è 
riportato in figura 5.1. La mediana di log Pc vale 20.9 con 75° e 25° percentile 
di 20.1 e 22.0 (Pc è misurato in W /Hz). L'istogramma presenta un chiaro 
massimo alle potenze più basse ( log Pc t'V 20) e un plateau attorno log Pc = 
22. I dati sono consistenti con la presenza di core compatti in tutte le galassie 
Seyfert al livello inferiore a log Pc = 20 che costituisce la soglia di detezione 
























































Figura 5.1: Istogramma dei valori di logPc (dove Pc è la potenza del core radio 
in W /Hz) per tutte le 149 galassie Seyfert. La funzione di distribuzione dellog Pc 
è calcolata per mezzo dello stimato re Kaplan-Meier 
I core radio delle galassie Seyfert sono ordini di grandezza più potenti di 
quelli ospitati nelle normali spirali quiescenti (ad es. log Pc < 16 per Sgr 
A* e M31 a simili frequenze, vedi Lo 1994 e Kormendy & Richstone 1995). 
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Sono inoltre più potenti di core radio rivelati in alcune spirali vicine con 
nuclei starburst (p. es. Colina & Pérez-Olea 1993; Sadler et al. 1995). In 
particolare, considerando le 29 spirali di Sadler et al. (1995), il 25° percentile 
della distribuzione di log Pc è inferiore a 19.5 a 5 GHz (il che corrisponde a 
19.7 a 2.3 GHz, con l'indice spettrale n = -0. 7). 
La potenza dei core radio delle Seyfert è comparabile a quella dei core 
radio rivelati nelle galassie IRAS luminose con starburst o spettri di tipo 
AGN (Londsale et al. 1993) o in molti campioni di quasar brillanti radio 
quieti vicini (z < 0.1) selezionati nell'ottico (Kellerman et al. 1989; Londsale, 
Smith & Londsale 1995). Queste due survey, avendo una soglia di sensibi-
lità inferiore, contengono una frazione inferiore di limiti superiori sui flussi 
rispetto al campione di Roy et. al (1994). 
D'altra parte, l'analisi del campione di Slee et al. (1994), che comprende 
galassie early-type di bassa potenza radio totale, rivela che questi oggetti ospi-
tano tipicamente core radio più potenti delle nostre galassie Seyfert (mediana 
di log Pc di 21.3 a 2.3 GHz con il 65% di detezioni). Se inoltre il confronto è 
limitato a un sottoinsieme di oggetti vicini (distanza< 100 M pc) la differenza 
cresce ulteriormente. Quindi la nostra analisi rinforza la proposta di Sadler 
et al. (1995), basata su un piccolo campione di dati, secondo la quale i core 
radio sono più potenti nelle galassie early-type che in quelle Seyfert. Inoltre, 
dalle osservazioni in multifrequenza si ricava che l'indice spettrale delle ga-
lassie Seyfert (n = -l. O tra 2.3 GHz e 8.4 GHz) è più ripido di quello delle 
early-type (n= 0.3). 
5.2.2 Core radio e tipi di Seyfert 
In generale ci siamo basati sulla classificazione dei tipi di Seyfert data da-
gli autori con l'eccezione degli oggetti seguenti: NGC2992, classificata come 
Sy2 (Durret 1989; Whittle 1992a); Toll13, classificata Sy2 (1.9 in Whittle 
1992a); UGC12138, classificata come Sy2 (1.8 in Osterbrock & Mantel1993). 
Abbiamo inoltre considerato separatamente Mrk516 e Mrk883 che sono pro-
babilmente casi di transizione Seyfert/LINER (Rudy & Rodriguez-Espinosa 
1985). 
Roy et al. (1994) hanno impiegato il test della differenza delle due propor-
zioni per quantificare la differenza in detezioni tra le Sy1 e Sy2 selezionate nel 
lontano infrarosso. In questo campione, che presenta la stessa distribuzione 
di distanza per i due tipi di Seyfert, essi trovano una differenza significativa al 
livello di confidenza del 98.8%. Il campione selezionato in ottico e infrarosso 
medio mostra una mancanza di detezioni di core radio nelle Sy l, ma questo 
effetto è dovuto al fatto che le Sy1 sono mediamente più distanti delle Sy2. 
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Campione di confronto N Nul p(Gl) p(G2) p(L) p(PI) p(P2) 
S....................................... 72 49 0.075 0.070 0.062 0.069 0.140 
S+S/SO........................... 76 53 0.049 0.045 0.039 0.045 0.107 
S+S/SO+ambiguo........... 118 78 0.092 0.085 0.063 0.078 0.213 
Tabella 5.1: Confronto tra le potenze dei core radio tra galassie E/SO 
(N= 31, Nuz = 15) e galassie di diversa morfologia (variabile .6-(log P)). 
Abbiamo applicato i metodi dell'analisi di sopravvivenza per valutare la 
differenza tra l'emissione dei core radio di Syl e Sy2. Si tratta allora di 
comparare le distribuzioni della potenza del core radio per due differenti 
campioni di oggetti (Syl e Sy2) testando l'ipotesi "nulla" che i due campioni 
provengano dalla stessa distribuzione genitrice. 
l 1.5 2 2.5 
log D 
Figura 5.2: Il diagramma log Pc - log D per le 149 galassie Seyfert (D è la di-
stanza in M pc). I limi ti superiori in Pc sono indicati con freccie. Simboli differenti 
indicano Syl (circoli vuoti), Sy2 (circoli pieni) e oggetti di tipo incerto (croci). La 
linea continua è quella data nell'equazione l. 
I vari test a disposizione (due versioni del test di Gehan, G1 e G2 , il lo-
grank L, il test di Peto-Peto P1 e di Peto-Prentice P2 ) danno la probabilità 
p che i due campioni siano tratti dalla stessa distribuzione. La significatità 
statistica della differenza tra le distribuzioni dei due campioni è quindi pari a 
100(1- p)%. I vari test differiscono a seconda del modo con cui sono pesati i 
limiti superiori e hanno quindi diversa sensibilità ed efficenza a seconda delle 
distribuzioni e degli insiemi di dati con limiti superiori. Siccome inoltre tali 
test confrontano semplicemente due campioni e non cercano di determina-
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re la distribuzione della variabile, non si richiede che i limiti superiori nei 
due campioni siano distribuiti casualmente. Per rimuovere questo effetto nel 
confronto abbiamo considerato la relazione: 
log Pc,min = 17.078 + log Fmin + 2log D, (5.1) 
che dà il minimo valore di log Pc (con Pc in W /Hz) corrispondente alla soglia 
di sensibilità a 5a del flusso minimo Fmin = 3 mJy per un oggetto detettato 
a una distanza D (in Mpc). Ovviamente le detezioni e i limiti superiori su 
Pc si raggruppano attorno a questa relazione nel diagramma log Pc-log D, 
illustrato in figura 5.2. Se allora consideriamo la distribuzione delle quantità 
~(log Pc) = log Pc -log Pc,min, otteniamo una distribuzione libera dall'effetto 
di selezione della distanza (vedi figura 5.3). Applicando i test citati alle 
distribuzioni di questa quantità per Syl (57 detezioni + 43 limiti superiori), 
e Sy2 (90 d. + 48l.s.), troviamo che esse differiscono significativamente a un 
livello medio di p= 0.006 (PG1 = 0.006, PG2 = 0.006, PL = 0.01, pp1 = 0.007 
e pp2 = 0.003). Quindi la nostra analisi migliora la significatività statistica 
della differenza. Le distribuzioni di ~(log Pc) sono caratterizzate da mediane 
di -0.33 e -0.15 per le Syl e le Sy2, il che suggerisce una differenza tipica 
di circa 1.5 tra le potenze dei core radio dei due tipi di Seyfert. 
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Figura 5.3: Distribuzioni cumulative di ~(log Pc) per le Syl (linea punteggiata) 
e Sy2 (linea continua). 
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Se applichiamo direttamente i test alle potenze dei core radio di Sy1 e Sy2 
otteniamo soltanto un limite superiore di p (media di p= 0.06) in quanto le 
Sy1 sono tipicamente più distanti delle Sy2 e quindi, per effetto di selezio-
ne osservativa, più brillanti. All'interno del modello unificato delle galassie 
Seyfert, supponendo che i core radio siano situati accanto alle nubi oscuranti 
della regione NLR, ci si aspetta un fattore due di differenza tra le potenze dei 
core radio di Sy1 e Sy2, non molto distante da quanto trovato. 
Infatti, supponendo che le nubi oscuranti NLR siano più vicine al nucleo 
dei core radio, se si osservano le Sy1 si guarda lungo l'asse della NLR e quindi 
l'emissione radio proveniente da dietro il nucleo viene bloccata dalle nubi alle 
quali i core radio sono associati (vedi figura 5.4). D'altra parte le Sy2 sono 
viste perpendicolarmente all'asse della NLR e quindi i core radio non vengono 
oscurati. Quindi la potenza dell'emissione dei core radio compatti delle Sy2 
è doppia rispetto a quella delle Sy1 (Roy et al. 1994). Un meccanismo simile 
funziona anche nel caso i core radio si trovino dalla parte del nucleo rispetto 
alle nubi NLR o in una mistura dei due casi. 
Un modello alternativo con i core nella regione BLR richiederebbe un 
fattore di ricoprimento delle nubi NLR molto alto per dare origine a qualche 
differenza nella Pc tra Sy1 e Sy2. Ciò è in disaccordo con quanto previsto 
nel modello standard di fotoionizzazione della NLR, ma è consistente con 
alcuni modelli recenti che prendono in considerazione la presenza di polvere 
nelle nubi NLR. La polvere tende a sopprimere le righe di emissione strette e 
quindi i modelli di fotoionizzazione sottostimerebbero fortemente il fattore di 
ricoprimento (Netz & Laor 1993). 
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Figura 5.4: Meccanismi proposti in Roy et aL 1994 per spiegare perché i core radio si 
vedono nelle Sy2 ma non nelle Syl. Nel modello a sinistra il core radio è schermato dalle 
nubi NLR; in quello a destra i nodi radio sono associati alle nubi. Le nubi sono otticamente 
spesse a 2.3 GHz. 
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5.2.3 Core radio e n1orfologia galattica 
Abbiamo considerato le morfologie delle galassie Seyfert da: Whittle (1992), 
catalogo RC3 (de Vaucouleurs et al. 1991 ), catalogo di Lauberts & Valentijn 
(1989), MacKenty (1990), Kirhakos & Steiner (1990), Vader et al. (1993) e 
catalogo di Lipovetsky, Neisvestny & Neisvestnaya (1987). Abbiamo classifi-
cato 31 oggetti come E/SO, nei casi non sia stata osservata alcuna traccia di 
struttura a spirale, 72 oggetti come S (spirali), generalmente di tipo più early 
di Sbc, e 4 oggetti di incerta classificazione come S /SO. 
Molte galassie Seyfert, classificate visualmente come ellittiche, sono pro-
babilmente lenticolari. Infatti~ tentativi recenti di scomporre l'immagine in 
tre componenti luminosi (bulge. disco e nucleo) hanno rivelato che è necessa-
rio considerare un disco in quasi tutti i casi (Zitelli et al. 1993; Granato et 
al. 1993; Kotilainen & Ward 1994). Molti oggetti mancano di classificazione 
morfologica a causa della presenza diffusa di galassie Seyfert amorfe, distur-
bate o con morfologie peculiari (Adams 1977; MacKenty 1990). Morfologie 
amorfe, molto peculiari e compatte sono lasciate inclassificate. Sebbene molti 
oggetti amorfi possono essere stati classificati in letteratura come E/SO, essi 
tendono ad avere dischi meno dominanti che nelle spirali (MacKenty 1990). 
Applicando i test a due campioni alle distribuzioni di ~(log Pc) relative 
ai sottoinsiemi di galassie con diverso tipo morfologico, troviamo che i core 
radio compatti tendono a essere più frequenti negli oggetti E/SO che in og-
getti con altre morfologie, con un livello di significatività prossimo a 2a. In 
tabella 5.1 sono riportati il numero totale di oggetti N, il numero di limiti 
superiori Nuz su Pc e le probabilità p che i due sottocampioni provengano 
dalla medesima distribuzione genitrice secondo i cinque test a due campioni 
utilizzati nell'analisi. L'effetto. che indica che le galassie E/SO hanno un'e-
missione di core radio circa due volte più potente rispetto ad altri oggetti, 
diviene marginalmente significativo in sottoinsiemi di galassie relativamente 
vicine (D < 150Mpc), a causa della bassa statistica. D'altra parte non si 
osserva alcuna differenza tra spirali early (SO/a, Sa, Sab) e late (Sb, Sbc, 
Se). 
I nostri risultati, che non sono dovuti alla differente proporzione di tipi 
morfologici nelle Sy1 e Sy2, riflette la presenza di alcuni oggetti radio-loud 
nel nostro campione (p. es. 3C120, 3C327). È noto che tali oggetti sono 
spesso associati a galassie early-type (Wilson 1992). Il nostro risultato è 
in accordo con il fatto che nei survey radio di generici campioni di galassie 
normali brillanti i core radio compatti sono più comuni nelle galassie early-
type che in quelle late-type (vedi p. es. Robert & Haynes 1994). Siamo 
inoltre consistenti con il fatto, già citato al termine di § 5.2.1, che campioni 
generici di galassie early-type hanno core radio compatti più potenti degli 
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oggetti Seyfert. 
5.3 Relazio11e con l'emissione in altre bande 
5.3.1 Effetto di selezione della distanza 
Per analizzare le correlazioni tra emissione dei core radio e luminosità della 
galassia in una certa banda, consideriamo la correlazione tra il logaritmo 
del flusso del core radio log Fc e la magnitudine apparente e quella tra il 
corrispondente valore di log Pc e la magnitudine assoluta. 
La significatività delle correlazioni tra due insiemi di dati, che siano privi 
di limiti superiori, può essere analizzata con i coefficenti non-parametrici di 
Spearman (rs) e Kendall (rk) (Kendall & Stewart 1977). Nel nostro caso. 
almeno in una variabile ( Fc o Pc) si hanno dei limiti superiori. È possibile al-
lora valutare la probabilità che due variabili siano indipendenti in base al test 
di Cox (che permette di avere limiti superiore su una variabile) e ai coefficenti 
generalizzati di Kendall e Spearman. I due ultimi metodi permettono di ave-
re limiti superiori su entrambi le variabili, ma il coefficente di Spearman non 
è accurato per piccoli campioni (N < 30). Questi test di correlazione, che 
chiameremo rispettivamente C, K e S, non richiedono che i limiti superiori 
siano distribuiti casualmente ma funzionano meglio se questi non sono trop-
po localizzati. In molti casi menzioneremo per semplicità solo la probabilità 
media risultante dai tre test. 
Per esaminare la correlazione tra emissione dei core radio e emissione in 
altre bande si trattano le correlazioni tra flussi o luminosità. I diagrammi 
tra flussi rivelano la relazione intrinseca tra le luminosità solo in circostanze 
limitate (assenza di limiti superiori e relazione lineare). Quindi studieremo 
anche le correlazioni tra luminosità ricordando però che l'uso delle luminosità 
introduce il bias legato alla distanza, siccome le luminosità sono correlate con 
la distanza in campioni limitati in flusso. Quindi, per valutare correttamente 
queste correlazioni~ è necessario stimare correttamente l'effetto di distanza. 
Per campioni senza limiti superiori si può introdurre il coefficente di corre-
lazione parziale di Kendall, nel quale la correlazione tra due variabile viene 
valutata tenendo fissa una terza variabile che è nel nostro caso la distanza 
(Siegell956). Per analizzare le correlazioni nel nostro campione utilizzeremo 
una recente estensione di questo test dovuta ad Akritas & Siebert (1996 (AS]) 
che considera anche la presenza di limiti superiori. 
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5.3.2 Emissione ottica 
Abbiamo analizzato le correlazioni tra emissione dei core radio e luminosità 
ottica della galassia considerando la magnitudine blu totale corretta B~ e la 
magnitudine assoluta MB. 
In generale B~ è tratto direttamente dal catalogo RC3 o, in seconda 
battuta, si considerano i valori non corretti Br di Lauberts & Valentijn 
(1989), Whittle (1992a), Heisler & Vader (1994). Le magnitudini B di Mk291 
e Mk841, tratte da MacKenty (1990), hanno aperture di 30 kpc, maggio-
ri delle dimensioni delle galassie corrispondenti al diametro isofotale di 25 
mag/ arcsec2 • Infine le magnitudini totali di 3C120 e Fairall 49 sono valutate 
sommando le componenti nucleare e stellare come stimate da Kotilainen & 
Ward (1994). Abbiamo corretto le magnitudini Br per l'assorbimento ga-
lattico, l'assorbimento interno e il K dimming secondo le procedure usate in 
RC3. Delle tre correzioni quella del K dimming è la meno importante, mentre 
le correzioni per assorbimento interno e galattico sono egualmente importanti 
per le spirali. Se la morfologia non è nota si è assunto un tipo Sa, siccome la 
maggior parte delle galassie Seyfert sono spirali early-type. Per alcuni oggetti 
in comune con la nostra lista, abbiamo considerato anche le magnitudini Br 
corrette per assorbimento galattico e K dimming da Heisler & Vader (1994). 
Applicando i test di correlazione C, K, S, non si trova alcuna correlazione 
significativa log Fc - B~ per SyL Sy2 o tutti gli oggetti. La correlazione 
log Pc- MB nel caso di Sy1 (p = 0.08) e l'intero campione (p = 0.02) sparisce 
non appena si applichi il test AS, confermando che le correlazioni sono un 
artefatto dovuto al bias della distanza. 
Per verificare questa conclusione abbiamo considerato l'insieme omogeneo 
di magnitudini V totali (corrette per assorbimento galattico e interno) di 
De Grijp et al. (1992) per gli oggetti in comune con il nostro campione. 
Nuovamente non si trova correlazione significativa tra log Fc - V per Sy1, 
Sy2 o tutti gli oggetti e la correlazione tra log Pc - Mv per le Sy2 (p = 0.03) 
e l'intero campione (p= 0.04) scompare applicando il test AS. 
Per le Sy2, che generalmente possiedono una componente nucleare 
non-stellare piccola, si può tentare la stima della magnitudine del bul-
ge sottraendo il contributo dell'emissione del disco. Per una stima roz-
za del contributo del disco si può utilizzare la relazione tra rapporto 
di luce bulge-disco e il tipo morfologico, determinata da Simien & de 
Vaucouleurs (1986) in base alla scomposizione bulge-disco di circa un 
centinaio di galassie. Il loro campione contiene numerose Seyfert che 
non deviano sistematicamente dalla relazione media. Non abbiamo usa-
to esplicite scomposizioni bulge-disco siccome lo scatter di questa relazio-
ne è dovuto principalmente a errori nella scomposizione fotometrica (ve-
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~m (mag) T Morfologia di p. es. Giuricini et al. 199.Sa). :\b-
o _5 E biamo sottratto quindi dalla magnitudine to-
0.47 -3 E/SO tale la quantità ~m (in magnitudini) fun-
0.61 -2 so 
o.73 -1 zione del tipo morfologico T codificato nel 
0.86 o Soa RC3 (vedi tabella 5.2). Per le Sy2 con ma-
1.02 l Sa 
1.23 2 Sab gnitudini Br o V troviamo che Fc è scor-
1.54 3 Sb relato alla magnitudine apparente del bulge 
1.97 4 Sbc 
2.54 5 Se e analogamente Pc alla magnitudine assolu-
l.O s generica. ignota ta, una volta rimosso l'effetto della distan-
Tabella 5.2: Correzioni per la . . za. 
sp;)l;nposizwne1bl.ll_ge-nucleo. h l l · · · d · d' Abbiamo vo utu esaminare anc e a re azione tra emissione e1 core ra 10 
e della magnitudine ottica non stellare B, V, R valutata da alcuni autori 
sottraendo la componente stellare della galassia ospite, il cui contributo è 
importante persino per le Sy1 con piccole aperture nucleari. Nella scelta dei 
dati abbiamo preferito gli studi su immagini CCD di Granato et al. (199:3) 
per un campione di Sy1 selezionato in ottico (in prevalenza in base all'ec-
cesso ultravioletto) e quelli di Kotilaines, Ward & Williger (1993) per un 
campione selezionato nell'X duro (vedi anche Kotilainen & Ward 1994). :\"el 
caso di più dati per un singolo oggetto abbiamo preso la media dei flussi. 
Le magnitudini di Granato et al. (1993) sono già corrette per l'assorbimento 
galattico. Abbiamo corretto analogamente quelle di Kotilainen et al. (199:3) 
con la legge di estinzione standard del RC3 (Av = 0.75AB e AR = 0.74--lv ). 
Abbiamo 25 oggetti con magnitudine B e 26 con magnitudine V e R~ che 
sono principalmente Syl. 
Per le Syl e per l'intero campione non c'è correlazione significativa tra 
Fc e magnitudine nucleare apparente nelle tre bande, né correlazione parziale 
tra Pc e le corrispondenti magnitudini nucleari assolute. Il risultato non 
cambia aggiungendo alcune magnitudini nucleari (corrette per l'assorbimento 
galattico) ottenute in modo meno raffinato (B = 15.6 per Mk1148 in Smith 
et al. 1986; R = 1.j.6 per MCG-6-30-15 in McAlary & Rieke 1988; B = 14.4 
per II Zw136 in Smith et al. 1986). 
Per 25 oggetti con magnitudini B~ e B non stellare note, possiamo sottrar-
re il contributo non stellare dall'emissione totale nel blu e quindi il contributo 
del disco ottenuto per mezzo dei valori in tabella 5.2. Questi oggetti sono pre-
valentemente Syl. Di nuovo, Fc e Pc non sono correlate all'emissione stellare 
totale o del disco. L'aggiunta di alcune Sy2 con magnitudini B non stellari 
note rende significativa la correlazione di Pc con la magnitudine assoluta. Ciò 
può essere dovuto a un effetto di selezione in quanto, per una data luminosità 
totale, le Sy2, che ospitano nuclei ottici più deboli, avranno un bulge e un 
disco più brillanti delle Syl. 
Possiamo quindi concludere che l'emissione dei core radio non è correlata 
5.3 Relazione con l'emissione in altre bande 121 
con la luminosità ottica totale della galassia ospite, né con quella del bulge 
stellare o la componente nucleare non stellare. Ciò vale anche rimuovendo 
dai vari campioni le galassie E/SO o restringedosi alle sole detezioni radio. 
Quindi, nelle galassie Seyfert~ il comportamento dei nuclei radio compatti 
differisce sia da quello dell'emissione radio totale che centrale (con dimen-
sioni angolari di pochi arcosecondi). Infatti ambedue queste emissioni sono 
correlate alla luminosità ottica totale (Edelson 1987) e in special modo alla 
luminosità ottica del bulge (vVhittle 1992c). 
È interessante notare che i radio core compatti rivelati con il PTI a 2.3 
e 8.4 GHz in un generico campione di galassie early-type (Slee et al. 1994) 
non sono correlati con le magnitudini assolute M 8 . L'abbiamo verificato 
applicando il test di correlazione AS alle potenze radio interpolate a 5 GHz e 
ai valori di Jv!B tabulati da Slee et al. (1994) per i sottocampioni di galassie 
di bassa e alta potenza radio ( 62 e 85 galassie). 
I nostri risultati sono particolarmente robusti per quanto riguarda la lumi-
nosità ottica totale a causa delrelevato numero di dati, mentre le conclusioni 
sulla luminosità nucleare non stellare sono basati su una bassa statistica. Se 
vogliamo guardare le galassie Se:yfert come delle versioni a piccola scala dei 
quasar, ci aspetteremo una correlazione radio-ottica come quella notata da 
Londsale et al. (1995) per le strutture radio compatte nel survey VLA di qua-
sar brillanti a 5 GHz (risoluzione di 0.5" e 18") di Kellermann et al. (1989). 
Applicando il test AS ai dati di Londsale et al. (1995) troviamo che la corre-
lazione radio-ottica non è significativa per il sottocampione a bassi redshift 
(23 oggetti con z < 0.1). Bisogna arrivare almeno az< 0.2 per ottenere una 
correlazione significativa, ma a quel punto è difficile comparare le dimensioni 
delle sorgenti radio compatte dei quasar con quelle delle nostre Seyfert che 
hanno dimensioni inferiori di un ordine di grandezza. 
5.3.3 Emissione nell'infrarosso vicino 
Abbiamo esaminato le relazioni tra l'emissione dei core radio e le magnitudini 
J, H e K dell'emissione non stellare (nucleare). I dati sono tratti in ordine 
di preferenza da Zitelli et al. ( 1993), Danese et al. (1992), Kotilainen et 
al. (1992a, b), Kotilainen & Prieto (1995) e McLeod & Rieke (1995). In 
queste osservazioni la luce nucleare è stata separata dall)emissione stellare 
della galassia ospite. I dati (28, 27 e 34 oggetti nelle bande J, H e K), che 
riguardano prevalentemente Sy1, mostrano una correlazione marginale tra 
Fc e magnitudini infrarosse per l'intero campione e assenza di correlazione 
parziale tra Pc e magnitudini assolute. 
Spinoglio et al. (1995) hanno stimato le magnitudini totali nell'infrarosso 
vicino per 27 oggetti della nostra lista. Per le Sy2 gli autori utilizzano le 
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Figura 5.5: Il diagramma log Pc -log L12 . L12 è la luminosità nella banda IRAS 
a 12 pm, espressa in \V /Hz. Simboli come in fig. 2. 
curve di crescita del RC3 per estrapolare il flusso totale dalle misure ottenute 
a grande apertura, ma solo se l'apertura è sufficentemente grande in modo che 
la componente nucleare non influenzi la forma delle curve di crescita. Per le 
Syl, in cui la luce infrarossa è molto più concentrata che in qualsiasi normali 
curva di crescita, viene usata la scomposizione galassia/nucleo menzionata 
nel paragrafo precedente e le due componenti sono sommate per ottenere il 
flusso totale. Abbiamo usato lo stesso metodo per ottenere il flusso totale 
nella banda K per altre 19 galassie Seyfert (non incluse in Spinoglio et al. 
1995) di cui si aveva la scomposizione galassia/nucleo. Su 23 Syl, 23 Sy2 e 
sui due campioni uniti non c'è correlazione tra flusso (o luminosità) del core 
radio e flusso (o luminosità) totale nella banda K. 
In conclusione, l'emissione del core radio non è correlata con l'emissione 
nucleare nell'infrarosso vicino totale o non stellare. Questo vale sia escludendo 
le galassie E/SO, che considerando solo gli oggetti con detezioni. Come nel 
caso della correlazione con l'ottico, i risultati sono più validi per la luminosità 
totale che per quella nucleare, dove la statistica è più bassa. 
5.3.4 Emissione nell'infrarosso medio e lontano 
L'emissione nell'infrarosso intermedio da nuclei di galassie Seyfert è do-
vuta essenzialmente a radiazione non stellare. La radiazione nucleare è pre-
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Variabile/ Campione N Nul N' ul T (f p 
logPc -logLN, all.. ......................... 55 29 3 0.025 0.045 >0.10 
logPc -logL12: 
81 .................................................. 54 40 19 0.046 0.027 0.09 
82 .................................................. 88 47 36 0.056 0.032 0.08 
All ................................................. 144 89 57 0.053 0.022 0.02 
log Pc - log L2s : 
81 .................................................. 54 40 7 0.008 0.029 >0.10 
82 .................................................. 88 47 3 0.065 0.033 0.05 
All ................................................. 144 89 lO 0.038 0.023 0.10 
log Pc - log L6o, al l.. ........................ 144 89 4 0.002 0.026 >0.10 
log Pc - log L10o, all. ........................ 144 89 21 0.018 0.025 >0.10 
logPc -log(F12/F6o), all .................. 140 85 53 0.058 0.025 0.02 
logPc -log(F2s/F6o): 
81 .................................................. 51 37 4 0.020 0.048 >0.10 
82 .................................................. 87 46 2 0.079 0.036 0.03 
All ................................................. 140 85 6 0.064 0.028 0.02 
Tabella 5.3: Correlazioni tra potenza di core radio e quantità infrarosse. 
dominante nei dati IRAS nell'infrarosso intermedio, laddove il grosso della 
radiazione IRAS nell'infrarosso lontano deriva dal disco galattico (vedi p.es. 
Rodriguez-Espinosa, Rudy & Jones 1987; Giuricin et al. 1995b ). Dalla com-
pilazione di Giuricin et al. (1995b) e dai nuovi dati di ~Iaiolino et al. (1995) 
abbiamo raccolto misure a piccola apertura (;S 10") effettuate da terra nella 
banda standard N (). rv 1011 ). Parallelamente abbiamo raccolto le misure 
IRAS nell'infrarosso intermedio (con ). a 12 e 25 J.1) e lontano ( a 60 e 100 t-t)~ 
preferendo nella scelta dati provenienti da survey coaddizionate (Rush, Mal-
kan & Spinoglio 1993; de Grijp et al. 1992; Mazzarella, Bothun & Boroson 
1991; Sanders et al., 1989; Hill, Becklin & Wynn-Williams 1988; Helou et 
al. 1988) e osservazioni (Edelson & Malkan 1986) su cataloghi che riportano 
i flussi di sorgenti puntiformi IRAS (p. es., Fullmer & Lonsdale 1989). La 
consultazione del "Catalog of Infrared Observations" di Gezari et al. (1993) 
è stata di grande aiuto nel compilare i dati infrarossi dalla letteratura. 
Troviamo che Fc correla positivamente con i flussi nella banda N e nelle 
quattro bande IRAS (che chiameremo d'ora in poi FN, F 12 , F25, F6o, Fwo) per 
tutti gli oggetti e per le Sy2, grazie soprattutto al raggruppamento di limiti 
superiori su Fc nella regione di bassi flussi infrarossi. L'applicazione del test 
AS indica che Pc correla ben con la luminosità L12 (livello di significatività 
98%) e marginalmente con L25 considerando tutti gli oggetti. L'analisi sepa-
rata di Sy1 e Sy2 rivela correlazioni marginali con L12 per i due tipi e una 
moderata correlazione (95%) con L25 per le sole Sy2. Se infine ci si restringe 
al campione di galassie detettate sia in radio che in infrarosso c'è ancora una 
correlazione parziale con L12 (livello 95% con 41 oggetti) e con L25 (99. 7% con 
55 oggetti). Non ci sono correlazioni parziali tra luminosità in altre bande. 
Abbiamo inoltre esaminato le possibili correlazioni dell'emissione di core 
radio con i colori IRAS F 12 / F 25 , F 12 / F60 , F 25 / F60 , F60/ Fwo omettendo alcune 
galassie non rivelate in due bande IRAS adiacenti. Mentre Fc non correla con i 
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colori IRAS, Pc correla con i rapporti F12/ F60 , F25 / F6o, F6o/ F10o· Applicando 
l' AS test si verifica che la correlazione è indotta dal fatto che oggetti distanti e 
brillanti nel medio infrarosso tendono ad avere grandi valori di F60 / F100 ( Giu-
ricin et al. 1995b ). D ·altra parte si trova che le relazioni log Pc -log( F12/ F6o) 
e log Pc -log( F2s / F6o) non sono completamente indotte dalla correlazione tra 
luminosità nel medio infrarosso e colori Fvicino/ Fzontano che deriva dal contri-
buto relativo decrescente dell'emissione fredda dai dischi galattici negli AGN 
ad alta luminosità ( Giuricin et al. 1995b ); anche la correlazione parziale è 
significativa (98% e 97% nei due casi considerando tutti gli oggetti). In parti-
colare la correlazione parziale log Pc -log(F12 / F60 ) è altamente significativa 
considerando le sole detezioni (99.9% con 54 dati). Le due correlazioni sono 
consistenti col fatto che Pc correla con L12 e L 25 ma non con L60 . 
La tabella .5.3 riassume i risultati esposti riportando il numero totale di 
oggetti N, il numero JVuz di limiti superiori su Fc, il numero N~z di limiti 
superiori sulla quantità infrarossa, il coefficente di correlazione parziale di 
Kendall T, la radice della varianza calcolata O", e la probabilità associata di 
rigettare erroneamente l'ipotesi nulla di non correlazione (vedi Akritas & 
Siebert 1995). La figura 5.5 mostra il diagramma log Pc -log L12. 
In conclusione~ remissione del core radio tende a crescere con l"emissio-
ne nel medio infrarosso (che è essenzialmente una proprietà nucleare) e con 
l'appiattirsi della distribuzione di emissione spettrale dal lontano al medio 
infrarosso, mentre non è relata con il lontano infrarosso (proveniente in pre-
valenza dalla galassia ospite). L'assenza di correlazione con la banda ~ può 
essere dovuta alla bassa statistica. 
Incidentalmente le galassie Seyfert mostrano una relazione tra la b~nda 
N e l'emissione radio totale e centrale estesa (Ulvestad 1986; Telesco 1988); 
mostrano inoltre lo stesso stretto legame tra emissione radio totale e nel 
lontano infrarosso delle spirali normali, galassie infrarosse ultraluminose e 
quasar radio quieti (p. es. Sopp & Alexander 1991 ). 
5.3.5 Emissione X 
Abbiamo esaminato la relazione con l'emissione X soffice e dura utilizzando 
dati da vari survey X. Nei casi di entrate multiple per una galassia abbiamo 
adottato il valore medio dei flussi X pubblicati nella referenza. Abbiamo scelto 
flussi non assorbiti, sebbene in alcuni casi (ad es. NGC1068) le correzioni 
standard per l'assorbimento del flusso non sono adeguate. 
Abbiamo considerato sei campioni di flussi X soffici. Il primo (banda 0.5-
4.5 keV), è basato sulla compilazione di Green, Anderson & Ward (1992), 
che comprende luminosità infrarosse e X per un grande campione di galassie 
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Variabile N Nu.t N' T a p 
logPc-logLx······ .. ····································· ... 30 17 2 0.144 0.062 0.021 
Tabella 5.4: Correlazioni tra potenza radio del core radio ed emissione X dura. 
normali, starburst e AGN osservati con i satelliti Einstein e IRAS. Se neces-
sario, le luminosità X pubblicate sono state convertite alla banda 0.5-4.5 ke V 
e sono stati usati flussi ottenuti da spettri X, se disponibili. Dalle luminosità 
corrette per l'assorbimento galattico e dai redshift abbiamo calcolato i flussi 
X per 37 Seyfert, principalmente Syl. 
Un secondo campione comprende flussi X non assorbiti nella banda 0.2-4 
keV da osservazioni con Einstein. 27 flussi sono ricavati da Kruper, Urry & 
Canizares (1990) e altri 5 da Fabbiano, Kim & Trinchieri (1992). 
Un terzo campione comprende flussi Einstein nella banda 0.16-3.5 ke\~ 
derivati da Wilkes et al. (1994) per 20 Syl. 
Due insiemi di flussi a 2 keV sono calcolati da Walter & Fink (1993) 
dall'analisi dello spettro soffice (0.1-2.4 keV) di Seyfert rivelate col detettore 
PSPC di ROSAT. Gli spettri sono parametrizzati in due modi: usando una 
componente di legge di potenza per l'X duro, una bassa assorbimento di 
energia con e senza una componente bremsstrahlung di X soffice. Ci sono l.S 
oggetti in comune con il nostro campione. 
Per 19 oggetti il flusso nella banda O .1-2 .4 ke V è tabulato nel survey 
ROSAT del cielo di galassie IR:-\S (Boiler et al. 1992). 
Infine, abbiamo costruito un campione combinato di flussi X soffici, pren-
dendo i flussi a l ke V (corretti per l'assorbimento) come riportati nel catalogo 
di spettri X di AGN di wialaguti, Bassani & Caroli (1994) per 40 oggetti ri-
velati con Einstein e ROSAT. ~el caso di entrate multiple è stata adottato il 
flusso medio. 
Per i sei campioni descritti non troviamo correlazioni tra i flussi Fc - Fx 
eccetto che per l'ultimo campione. Per le Syl e per tutti gli oggetti non si trova 
correlazione parziale tra le luminosità Pc- Lx, sebbene i 14 dati senza limiti 
superiori dell'ultimo campione correlino al 98% di livello di significatività. 
Esaminiamo ora l'emissione X ad alta energia che, rispetto a quella soffice~ 
soffre meno dell'attenuazione della materia interstellare ed è un migliore indi-
catore dell'emissione dell'AGN. La variabilità a breve e lungo termine dell'X 
duro è un fenomeno comune negli AGN, ma i flussi non variano generalmente 
più di un fattore due (vedi ad es. Grandi et al. 1992). 
Anche in questo caso abbiamo considerato diversi campioni. Il campione 
HEAOl-Al (2-20 keV) di AGN identificati ha 18 oggetti in comune. I flussi 
a 5 keV sono derivati da Grossan (1992). 
Il campione GINGA (2-10 keV) di AGN ha 6 oggetti in comune. Prendia-
mo i flussi 2-10 keV da Nandra & Pounds (1994) con l'eccezione di II Zwl36 
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Figura 5.6: Il diagramma log Pc -log X. Lx è la luminosità X nella banda 2-10 
keV, espressa in erg s- 1 . Simboli come in fig. 2. 
(vVilliams et al. 1992), IRAS 15091-2107 e Fairall 49 (Awaki et al. 1991) e 
NGC1068 (Koyama et al. 1989). 
Gli spettri X di EXOSAT di AGN analizzati da Turner & Pounds (1989) 
forniscono un campione di flussi X (2-10 keV) per 17 oggetti in comune ai 
quali aggiungiamo i dati EXOSAT per Mk 841 e II Zw 136 (Saxton et al. 
1993), ES012-G21 (Ghosh & Soundararajaperumal 1992), Mk 1148 (Singh, 
Rao & Vahia 1991), iVIk 618 (Rao, Singh & Vahia 1992), IRAS 12495-1308 
and IRAS 15091-2107 (\Vard et al. 1988) e Mk 705 (Comastri et al. 1992). 
Tra i summenzionati campioni che non mostrano correlazione tra i flussi 
Fc - Fx, solo il campione più esteso EXOSAT (25 oggetti con 14 limiti su-
periori) presenta una debole correlazione parziale tra le luminosità Pc - Lx 
(livello di confidenza del 94.5%). 
Abbiamo infine costruito un campione combinato di flussi X duri a banda 
larga sommando al campione EXOSAT i flussi GINGA a 2-10 keV di Fairall 
49 (Awaki et al. 1991), il flusso Einstein a 2-10 keV (o limiti superiori) di 
NGC 1566, NGC 4235, wlk 541 derivato da Halpern (1982), i flussi ASCA di 
NGC .5252 nella banda 2-10 keV stimati da Cappi et al. (1995). 
Il campione combinato di 30 oggetti conferma la presenza di correlazione 
parziale Pc - Lx al livello di confidenza del 97.9% (vedi tabella 5.4) per tutti 
gli oggetti. La figura 5.6 mostra il diagramma relativo. 
Per riassumere, non c'è un'evidenza sicura che l'emissione del core radio 
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correli con l'X soffice. lVIa si può dire che questa è legata all'emissione X 
dura, come risulta dal campione più grande analizzato. 
Incidentalmente, molti studi hanno stabilito una correlazione tra emissio-
ne X e emissione radio degli AGN. Gli AGN radio-loud ( quasar e Seyfert) 
sono generalmente ritenuti emettitori X più forti delle controparti radio quiete 
(Worral et al. 1987; Unger et al. 1987; Kruper et al. 1990) e la proporzione 
di AGN radio-loud appare crescere con la luminosità X (Della Ceca et al. 
1994). Inoltre, le pendenze spettrali nell'X soffice mostrano qualche dipen-
denza dalle potenze radio nei quasar (Wilkes & Elvis 1987; Baker, Hunstead 
& Brinkmann 1995). 
5.3.6 Emissione radio estesa 
Per esaminare la relazione con l'emissione radio totale delle galassie Seyfert. 
abbiamo compilato i flussi radio totali pubblicati dando preferenza alle osser-
vazioni fatte a bassa risoluzione e a frequenze vicine a 2.3 GHz. Secondo le 
stime di Edelson (1987), l'emissione radio totale delle galassie Seyfert include 
un contributo di almeno il 20% del disco della galassia. Abbiamo preso i flus-
si totati Fr di galassie Seyfert detettate da Wright (1974), Wilson & Meurs 
(1982), Gioia et al. (1983), Tovmassian et al. (1984), Ulvestad & Wilson 
(1984a,b ), Unger et al. (1986~ 1987), Harnett (1987), Burns et al. (1987). 
Edelson (1987), Condon (1987), Antonucci & Barvainis (1988), Ulvestad & 
Wilson ( 1989), Kellermann et al. ( 1989), Unger et al. ( 1989), Condon et 
al. (1990), Condon & Broderick (1991), Klein, Weiland & Brinks (1991). 
Gregory & Condon (1991), van Driel, van den Broek & de Jong (1991), Neff 
& Hutchings (1992), vVhite & Becker (1992), Cram, North & Savage (1992). 
Miller, Rawlings & Saunders (1993), Vader et al. (1993), Slee et al. (1994), 
Gregorini et al. (1994), Bicay et al. (1995). Abbiamo convertito i flussi 
misurati a frequenze diverse (la maggior parte a 1.4 e 5 GHz) alla frequenza 
di 2.3 GHz adottando l'indice spettrale n = -0. 7. 
Come ovvio il flusso radio totale per gli oggetti con core radio detettati 
risulta inferiore (entro gli errori) al flusso del core con l'eccezione di Mk841 
per cui Fc =55 mJy (Roy et al. 1994) e Fr = 1.5 mJy a 5 GHz (Kellermann 
et al. 1989). Inoltre in 1.5 casi i valori di Fr sono inferiori ai limiti superiori 
su Fc a causa della limitata sensibilità del survey di Roy et aL (1994). 
Per verificare quanto del flusso radio totale provenga dal core compatto 
abbiamo calcolato la distribuzione Kaplan-Meier di log( Pc/ Pr) per gli og-
getti con Fr detettato. La distribuzione ha una mediana di -0.76 con 75° 
e 25° percentile pari a -1.49 e -0.41. Le mediane di Sy1 ( -0.90) e Sy2 
( -0. 73) non sono significativamente diverse a causa della bassa statistica. Le 
mediane non cambiano apprezzabilmente rimpiazzando alcuni valori negati-
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Variabile/Campione N Nul N;11 T p 
logPc -logPT: 
52.................... 44 20 4 0.153 0.070 0.028 
ali................... 92 55 13 0.076 0.037 0.041 
vi di log( Pc/ Pr) con ze-
ro, secondo quanto detto 
nel paragrafo precedente. 
Possiamo allora dire che Tabella 5.5: Correlazioni tra potenza radio del core e 
potenza radio totale. i core compatti contribui-
scono in media a una piccola frazione (circa il17%) dell'emissione radio totale 
delle galassie Seyfert. 
Abbiamo parallelamente verificato che nel campione di galassie early-type 
a bassa potenza di Slee et al. (1994) e in quello di quasar di Londsale et al. 
(1995) i core compatti contribuiscono a frazioni maggiori (22% e 56o/c ). Al 
contrario, il contributo è minore (5%) nei dati VLBI di Londsale et al. (199:3) 
con sensibilità maggiore del survey di Roy et al. (1994) e ancora minore ( 19é~) 
nel campione di galassie spirali non Seyfert di Sadler et al. (1995). 
A prima vista non sembra esserci correlazione tra le luminosità radio Pc e 
Pr corrispondenti ai flussi Fc e Fr, nonostante vi sia correlazione tra i flussi 
e tra i valori detettati. Se però sostituiamo ai limiti superiori di Pc i valori di 
Pr quando questi siano loro inferiori, otteniamo una correlazione al 969( di 
livello di confidenza per le Sy2 e l 'intero campione. I risultati sono riassunti 
in tabella 5.5. Sottraendo il flusso di core da quello totale abbiamo studiato 
la correlazione di Pc con l'emissione estesa Pe == ( Pr - Pc) prendendo. nel 
caso di limiti superiori su Pc, il valore di Pr come limite superiore per P=. Si 
trova che Pc è legato anche ali' emissione estesa Pe. 
Il nostro risultato è consistente con quanto osservato in altri campioni 
che, avendo meno limiti superiori, mostrano generalmente una correlazione 
migliore (Slee et al. 1994 per le galassie early-type, Lonsdale et al. 199.5 per 
le quasar, Neff & Hutchings 1992 per le galassie luminose IRAS, Fabbiano et 
al. 1984 per potenti radiogalassie). Al contrario, non si trova tale correlazione 
nei campioni di galassie luminose IRAS di Lonsdale et al. (1993) e di spirali 
non Seyfert di Sadler et al. ( 1995). 
Per calcolare la retta di regressione in caso di limiti superiori abbiamo 
usato il metodo di Schmitt (Isobe et al. 1986), che funziona anche con li-
miti superiori in entrambi le variabili. Troviamo Pc <X P,j.·o±o.1 per l'intero 
campione, Pc <X P~·9±0 . 1 per le Sy1 e Pc <X P,j.·1±0·1 per le Sy2. La pendenza 
trovata è intermedia tra quella di 1.9 ±O. 7 relativa a un campione di spirali 
di Sadler et al. (1995) e il valore tipico O. 7 per galassie early-type ad alta 
o bassa potenza radio (vedi p.es. Slee et al. 1994). Inoltre, rifacendo il fit 
sulle sole galassie E/SO, si trova una pendenza di 0.8 ± 0.2 consistente con il 
valore di O. 7. 
Abbiamo analizzato la relazione con le caratteristiche della struttura ra-
dio sulla scala angolare dell'arcosecondo o inferiore che sono disponibili per 
59 oggetti (referenze già citate nella presente sezione e Norris 1988, \Vii-
5.3 Relazione con l 'emissione in altre bande 
Variabile/ campione 
log Pc- log L[ o II J], ali .. 




80 o 0.040 0.022 
p 
0.069 
S2....................................... 79 41 21 0.083 0.027 0.003 
All...................................... 99 56 21 0.073 0.024 0.003 
Tabella 5.6: Correlazioni tra potenza radio del core e linee di 
emissione. 
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son & Tsvetanov 
1994, Kukula et 
al. 1995). Non si 
trova correlazione 
con la struttura ra-
dio interna classi-
ficata come lineare, diffusa, quasi risolta e non risolta, secondo la classifica-
zione introdotta da Ulvestad & vVilson (1984a). 
Per 35 oggetti vi sono inoltre osservazioni MERLIN e VLA ad alta riso-
luzione ( < l") che hanno rivelato una componente nucleare non risolta (con 
dimensioni da ;S 0.8" a ;S 0.1"), che è spesso annidata in una componen-
te diffusa o è parte di una struttura multipla e allungata. Convertendo le 
potenze di queste componenti radio nucleari (Pn) da 5 GHz a 2.3 GHz con 
l'indice spettrale n = -0.7, abbiamo valutato la distribuzione Kaplan-Meier 
di log Pc/ P n. Si trova una mediana di -0.26 con percentili -0.05 (25%) e 
0.60 (75% ). Siccome la distribuzione è spostata a valori negativi (a un livello 
di circa 2a) deduciamo che la maggior parte degli oggetti ha strutture radio 
estese sotto la scala degli arcosecondi. Questo risultato rinforza i risultati di 
Sadler et al. (1995) basati su un piccolo campione di Seyfert e e componenti 
nucleari su scale maggiori (l- 5 arcosecondi) osservato con il VLA a 5 GHz. 
Gli stessi autori hanno già osservato che le strutture radio interne delle ga-
lassie Seyfert differiscono da quelle delle galassie early-type osservate da Slee 
et al. ( 1994) a 5 GHz al VLA e al Telescopio Australiano, nelle quali i core 
compatti dominano la componente nucleare sulla scala degli arcosecondi. 
5.3. 7 Proprietà delle righe di emissione 
Nella ricerca di correlazioni con l'emissione dei core radio, abbiamo conside-
rato il flusso della riga stretta in emissione [OIII].-\5007 A ( Grijp et al. 1992, 
Whittle 1992a, Dahari & De Robertis 1988a). Accanto alla buona correlazio-
ne di questi flussi con Fc, c'è una debole correlazione parziale (livello 93%) 
tra le corrispondenti luminosità di tutti gli oggetti (la correlazione arriva al 
96% considerando solo i 50 oggetti detettati). 
Abbiamo inoltre analizzato la correlazione con i flussi delle componenti 
stretta e larga delle righe in emissione H13 (vedi referenze precedenti). Vi è 
una buona correlazione (a 3a) tra Pc e la luminosità della riga stretta H,a, 
LH13 , per le Sy2 e tutti gli oggetti. In tabella 5.6 sono riassunti questi rìsultati, 
mentre in figura 5.8 è illustrato il diagramma log Pc -log LH13 • 
Ab biamo ancora preso in esame la larghezza delle righe strette del 
(OIII].-\5007 A misurata al 50% e al 20% dell'intensità del picco (Nelson & 
Whittle 1995, Whittle 1992a, Dahari & De Robertis 1988a., Va.der et al. 1993). 
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Figura 5. 7: Il diagramma log Pc -log LH.s. LH.s è la luminosità della riga stretta 
in emissione H f3, espressa in erg s- 1 . Simboli come in fig. 2. 
Non c'è alcuna correlazione con Pc nemmeno escludendo le galassie E/SO o 
quelle non detettate. 
Per le Sy2, nelle quali le componenti strette della serie di Balmer sono 
meglio determinate, non si trova correlazione tra Pc (o Fc) e indicatori del-
l'eccitazione ottica come i rapporti [OIII),\5007 A/ Hf3, [NII),\6583 A/ Ha (dati 
da de Grijp et al. 1992). 
Forti correlazioni tra l'emissione radio (totale o centrale) e la larghezza o 
luminosità delle righe strette in emissione (misure della potenza dei fotoni io-
nizzanti che raggiungono la regione NLR) sono ben note nelle galassie Se:fert 
(Whittle 1992b, c). Anche le Seyfert molto luminose nell'infrarosso tendo-
no ad avere righe strette in emissione più allargate (Veilleux et al. 199.5). 
Niiller et al. (1993) hanno fatto notare che le luminosità del [OIII],\5007 A 
sono relate più strettamente ai core radio che alla potenza radio estesa in 
un campione di quasar a basso redshift (z < 0.5). Tutte queste correlazioni 
derivano probabilmente dall'interazione del plasma radio espulso nel mezzo 
interstellare (vedi p.es. "Vilson 1992). 
N el sottolineare la relazione tra core radio e righe di emissione strette~ che 
è essenzialmente dovuta alle Sy2, il nostro studio suggerisce che l'energia che 
alimenta il core radio deriva dalla sorgente centrale ultravioletta che fotoio-
nizza la regione NLR. L'assenza di correlazione con la larghezza delle righe 
può essere dovuta alla bassa statistica. 
5.4 Core radio e interazione tra galassie 
Coppia di 
campioni 
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p(L) p(Pl) p(P2) 
0.083 0.081 0.038 0.062 0.056 
INT=O vs. INT=2 34 27 27 11 0.009 0.008 0.004 0.005 0.005 
Tabella 5. 7: Confronto tra potenza del core radio di oggetti con e senza compagno vicino (la 
variabile è ~ (log P)). 
5.4 Core radio e interazione tra galassie 
Per descrivere l'interazione negli oggetti del nostro campione consideriamo 
alcuni parametri definiti in letteratura: 
IAC. - classe di interazione adimensionale (Dahari 1985), che descrive sia 
il grado al quale una galassia risulta disturbata che la distanza proiettata dal 
vicino. Si va da I AC = l per galassie isolate o simmetriche fino a I AC = 6 
per galassie fortemente distorte od oggetti sovrapposti. Si hanno dati per 41 
oggetti, alcuni dei quali da Dahari & De Robertis (1988a). 
IAC'. - classe di interazione di Whittle (1992), con valori da l a 6, de-
finita in base alla presenza del compagno (distanza e dimensioni relative). 
A differenza della classe IAC questo parametro non tien conto del disturbo 
alla morfologia ma solo di possibili perturbazioni mareali. 48 dati da Whittle 
(1992a) e Nelson & Whittle (1995). 
DC. - classe di disturbo di Whittle (1992a), con valori da l a 6, indica-
trice della risposta visuale legata alle perturbazioni mareali o di altra natura. 
43 dati da Whittle (1992a) e Nelson & Whittle (1995). 
PC. - classe di perturbazione, definito come il massimo tra IAC, IAC' e 
DC. Noto per 66 oggetti. 
INT. - presenza di un compagno vicino di redshift simile (se noto). 
91 dati da Dahari (1994,1995), Dahari & De Robertis (1988a), MacKenty 
(1990), Heisler & Vader (1994), Rafanelli, Violato & Baruffolo (1995), e dal 
catalogo di Lipovetski et al. (1987). In generale la selezione di un compagno 
di redshift ignoto è basata sulla differenza di magnitudine e la separazione 
angolare. Sebbene l'accordo tra diversi autori sia in generale buono, vi è un 
serio disaccordo in 12 casi. Assegnamo I NT = O a oggetti senza compagno, 
I NT = l ai casi ambigui e I NT = 2 agli oggetti con compagno. 
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Figura 5.8: Il diagramma log Pc -log D (come in figura 2), ma solo per galassie 
non E/SO con qualche informazione sulla presenza di compagno. Simboli diversi 
indicano galassie senza compagno (circoli vuoti), con compagno (circoli pieni) e 
casi incerti (croci). La linea retta è tracciata secondo l'equazione l. 
Impiegando i cinque test a due campioni non troviamo differenze signi-
ficative nelle distribuzioni di ~ log Pc tra oggetti con grandi ( > 3 o > 2) e 
piccoli ( < 3 o< 2) valori dei parametri IAC, IAC', DC e PC (sebbene oggetti 
con grandi valori di PC abbiano una leggera prevalenza di core radio rivelati). 
D'altra parte le galassie con compagno (I NT = 2) tendono ad avere 
distribuzioni di ~ log Pc spostate a valori leggermente maggiori delle galassie 
senza compagno (I1VT = 0), con una significatività statistica media del 94%. 
L 'inclusione alternativa degli oggetti ambigui (I NT = l) nelle due classi non 
cambia il risultato. Escludendo invece dal campione gli oggetti E/SO l'effetto 
diventa molto più forte (livello di significatività > 99%) e si ha un fattore 
3 di differenza mediana in potenza. Abbiamo inoltre verificato che questo 
effetto non è dovuto alla piccola differenza nel rapporto tra Sy l e Sy2 nelle 
classi I NT = O e I iVT = 2. Nella tabella 5. 7 vengono riassunti i risultati 
dell'analisi e in figura 5. 7 viene illustrata la relazione log Pc - log D per le 
galassie non E/SO appartenenti alle diverse classi I NT. 
L'attività dei core radio è quindi favorita dalla presenza di un compagno 
vicino, almeno nei casi delle galassie spirali. Ciò è in accordo con i risultati del 
survey radio \/LA di galassie luminose IRAS di Neff & Hutchings (1992). Nel 
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loro campione, che include anche molte galassie non Seyfert, le sorgenti con 
core radio (di dimensioni minori di 0.8") risiedono preferenzialmente in siste-
mi con forte interazione, stabilita in base ai disturbi morfologici (H utchings 
& Neff 1991). Detto per inciso, le galassie Seyfert interagenti mostrano an-
che un'emissione radio più elevata dall'intera galassia e dalla regione centrale 
(Dahari & De Robertis 1988b; Giuricin et al. 1990). 
5.5 Conclusio11i 
Possiamo riassumere i risultati del presente capitolo in alcuni punti principali. 
l) I core radio compatti nelle galassie Seyfert sono caratterizzati da una 
potenza mediana di Pc = l 020·9 W /Hz e da un rapporto tra potenza del 
core e totale di 0.17. Sono comparabili in potenza con i core radio osservati 
nei quasar brillanti vicini ( z < 0.1) mentre sono tipicamente più deboli dei 
core frequentemente rivelati nelle galassie early-type e più forti delle strutture 
analoghe raramente rivelate nelle galassie spirali Seyfert. 
La potenza dei core radio correla con quella radio totale (Pc ex P,}·0±0 .2 ) e 
radio estesa Pe = Pr- Pc, ma non è correlata con le caratteristiche strutturali 
dell'emissione radio estesa (su scale angolari di un arcosecondo), che non è 
dominata dai core radio compatti. 
2) I nuclei Seyfert ospitati in galassie early-type mostrano un'emissione 
di core radio più intensa (di circa un fattore 2) della norma delle galassie 
Seyfert. Ciò appare legato alla forte associazione tra oggetti radio-loud e 
galassie early-type. Inoltre le Seyfert early-type tendono a mostrare una re-
lazione Pc- Pr leggermente più piatta (Pc ex P~·s±o. 2 ) della media per l'intero 
campione. Vi è inoltre una connessione tra attività radio del core e morfolo-
gia galattica (vedi p. es. vVilson & Colbert 1995 e Fabian & Rees 1995 per 
diverse interpretazioni di questa connessione). 
3) Le galassie con un compagno vicino (e in special modo quelle early-
type) hanno un'emissione di core radio più elevata di quelle senza compagno. 
Questo risultato, che concorda con il comportamento relativo alPemissione 
radio estesa, dà ulteriore supporto all'idea che l'attività delle Seyfert stia 
stimolata dalle interazioni (vedi p. es. Osterbrok 1993), specialmente nelle 
galassie early-type (Monaco et al. 1994). 
4) Confermiamo che le Sy2 hanno radio core più potenti delle Sy l, ti-
picamente di un fattore 1.5. Abbiamo verificato che ciò non è dovuto alla 
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differente proporzione di galassie early-type o galassie con compagno Yicino 
nelle due classi di Seyfert. 
5) L'emissione di core radio non è correlata con l'emissione ottica, nelrin-
frarosso vicino e lontano e con i rapporti tra alcune importanti righe strette in 
emissione. In questo contesto l'emissione di radio core differisce dal compor-
tamento dell'emissione radio estesa che correla bene con le emissioni ottiche 
e nel lontano infrarosso della galassia ospite. 
6) L'emissione di core radio mostra alcune relazioni con importanti se-
gni dell'attività delrAGN come le emissioni nell'X duro, nel medio infrarosso 
(bande IRAS a 12 e 25 p) e delle righe strette ([OIII].\5007 A, Ifa). In questo 
caso, il comportamento del core radio è simile a quello dell'emissione radio 
estesa che è correlata con le stesse emissioni. 
L 'ultimo punto suggerisce che i core radio delle Seyfert siano alimentati 
dall' AGN piuttosto che da supernovae radio, sebbene la potenza delle super-
novae radio sia comparabile con quella dei core radio più deboli rivelati nelle 
Seyfert (vedi p. es. \Veiler et al. 1986, Colina & Pérez-Olea 1992). 
I punti l e 2 enfatizzano la differenza tra i core radio delle Seyfert e quelli 
nelle galassie early-type (Sadler et al. 1995). D'altro canto, un confronto 
con i core radio compatti nei quasar vicini è difficilmente fattibile. Sebbene 
queste strutture non sembrino identiche ai core delle Seyfert, le discrepanze 
potrebbero essere interamente dovute a differenze in risoluzione spaziale e 
sensibilità dei survey radio (vedi § 5.3.2). A questo proposito, troYiamo 
interessante che la potenza dei core radio correli con l'emissione nel medio 
infrarosso che, essendo una frazione approssimativamente costante del flusso 
bolometrico, è vista come il migliore indicatore della luminosità bolometrica 
delle Seyfert (Spinoglio & Malkan 1989, Spinoglio et al. 1995). 
Suggeriamo quindi che la potenza del core radio è probabilmente legata 
alla luminosità bolometrica dei nuclei Seyfert, nonostante il fatto che rappre-
senti una frazione trascurabile della potenza in uscita dal motore centrale. 
In questo modo i core radio delle Seyfert sarebbero analoghi ai core radio 
dei quasar radio quieti, che, come recentemente affermato da Londsale et al. 
(1995), sono indicatori affidabili della luminosità bolometrica dei quasar che, 
a differenza delle Seyfert, è dominata dalla radiazione blu e ultravioletta. 
Accanto a osservazioni ad alta risoluzione e alte frequenze (meno affette 
da assorbimento libero-libero), sono necessarie delle misure radio sulla scala 
inferiore all'arcosecondo per molti oggetti Seyfert. In tal modo si potrebbe 
provare la connessione tra core radio compatti e strutture interne radio, per la 
quale è attualmente disponibile solo un'informazione limitata ed etereogenea. 
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ABSTRACf 
Us~ng ~ larg~ and well-controlled samplc of clustcrs of galaxies, wc investigate the relation between cluster 
velocaty dtspersaons and x~ray temperatures of intraclustcr gas. 
~he cluster selection is bascd on nonparamctric methods. In particular, we prescnt thc two-dimensional 
opt1cal maps of our samplc clustcrs, obtained via the kernel adaptive tcchnique, using an optimi1.cd smoothing 
parameter. 
!n orde_r t~ obtain a reli~ble estimate or the total velocity dispersion of a cluster, independent of the leve! of 
anasotropaes m galaxy orbats, wc analyze the integratcd ve1ocity dispersion profiles over increasing distances 
from the_cluster cen~ers. Both increa~ing ~nd d~creasing integrated profiles are found, but the generai trend is 
a ftattem!lg of the ante!p'ated ve1oc1ty dasperston profile at the largest radii, thus enabling us to take the 
asympt~ttc va_lue of ~he mtegrated profile as an estimate of the total velocity dispersion, which is independent 
of posstble arusotrop1es. 
Distortion~ in the v~locity fie1~s. the ~ffec_t _or cio~. cl~sters, _the presence of substructures, and the presence 
of a pop~lataon of (spt~a1) galax!es not m vmal equahbnum wtth the cluster potential are taken into account 
for re_ducmg the errors m the estimate of the cluster velocity dispersions. 
Ustn~ our fina~ sample of 37 clusters_ for ':"'hich. a rcliablc estimate of velocity dispersion could be obtaincd, 
we denve a relatt?n between the velocaty dtspersaons and the X-ray temperatures, with a scatter reduced by 
more than 30% wtth respect to previous works. 
A X2 fit to the temperature-velocity dispersion relation does not exclude the hypothesis that the ratio 
between galaxy and gas energy density (the so-called P.pec) is a constant for ali clusters. In particular, the value 
of Papec = l, corresponding to energy equipartition, is acceptablc. 
. ~o~eve~, the_large data scatter in th~ a-T rclation may suggest the presence of intrinsic dispersion. This 
mtn~sac dasperston_ may be due to spunous effects (we considcr the effect of cluster ellipticity) as well as to 
phys1cal reasons, dafferent values of Papcc pertaining lo clusters with differcnt properties. 
Subject headings: galaxies: clusters: generai- X-rays: galaxies 
l. INTRODUCTION 
The comparison between X-ray and optical properties of 
galaxy clusters can help us to understand the structure 
dynamics, and evolution of these galaxy systems. The avail~ 
ll:b!lity in the literat.ure of large samples of X-ray global quan-
lttaes (see, e.g., Davad et al. 1993), as well as optical quantities 
for cluster galaxies (see, e.g., Girardi et al. 1993), allows an 
accurate determination of the relations existing between X-ray 
and optical quantities. 
Particularly interesting is the relation betwecn the (line-of-
sight) dispersion in the velocity distribution or cluster galaxics 
(hereafter a) and thc X-ray temperature of thc intracluster 
medium (ICM) (hcrcafter T), since both quantities are con-
nected to the gravitational potential of the cluster. This rcla-
tion is cxpected t o be strong only if thc gas and the galaxies are 
in dynamical equilibrium with the cluster potential. In this 
case, if thc thcrmal conduction is efficient, the X-ray tem-
perature does not depend on distance from cluster center and 
so its value measured in the centrai regio n is Iinked t o the 'total 
gravitational potential. Moreover, the velocity dispersion mca-
sured on a galaxy population tracing the whole cluster 
(hereafter total a) is directly linkcd to the total gravitational 
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potential via the virial theorem. This implies also that the total 
kinetic energy of galaxies is independent of velocity asym-
metries (The & White 1986; Merritt 1988). 
A related issue is the determination of the ratio between the 
specific energies of the galaxies and the gas P•P•• = 
a1/(kT/J.Ut1,), where Jl is the mean molecular weight and m, is 
the pro ton mass (see, e.g., Sarazin 1986). 
These topics have already been addressed by many authors 
(see, e.g., Smith, Mushotzky, & Serlemitsos 1979; Mushotzky 
1984, 1988; Evrard 1990; Edge & Stewart 199lb; Lubin & 
8ahcall l 993), w ho always found a vcry largc scattcr bot h in 
the a-T relation and in the mean value of P•P••· 
This scatter can arise from a deviation of the observed tem-
perature from the "vi riai" o ne, i.e., that expected if the gas is in 
dynamical equilibrium with the cluster potential. For instance, 
the gas may be incompletely thermalized, bccause of an 
ongoing process of cluster formation through thc merger of 
group subunits, as suggested by observations (see, e.g., Zablu-
doff & Zaritsky 1995) and by numerica! simulations (see, e.g., 
Evrard 1990). Hot gas injection from galaxies by supernova 
explosions (see, e.g., Sarazin 1986; White 1991) can raise the 
observed temperature over the virial one; if part of the support 
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against gravitation is provided by turbulence and magnetic 
fields (see, e.g., Miralda-Escudé & Babul 1994; Loeb & Mao 
1994; Wu 1994), the observed temperature will be lower than 
the virial one. Moreover, temperature gradients may indicate 
that t~ermal conduction is not so efficient. A preliminary 
analysts of Ad~an~ed Satellite fo~ Cosmology and Astrophysics 
(ASCA) data mdtcates that, w1th the exception of centrai 
regions, where cooling flows are often present, the clusters are 
isothermal lo within 15% out to 0.5 h- 1 Mpc (Mushotzky 
1994). This may not be a generai property of ali clusters, 
how~ver_(see, e.g., Eyles et al. 1991; Briel & Henry 1994), and 
nothmg ts known about the tempera tures of the more external 
cluster regions. 
Not only T, but also a, is probably a source of scatter in the 
T -a relation. Although the presence of anisotropies in the 
gal~xy orbits does not affect the value of the total spatial (or 
proJected) u (The & White 1986; Merritt 1988), it can strongly 
mflu~nce ~ as ~omputed on the centrai cluster region. The 
veloc1ty ~lspcrston profiles (VDI's in the following) are diffcr-
ent for dafferent clusters and stili poorly known on averagc (scc, 
e.g., Kent & Sargent 1983; Merritt 1987; Sharples, Ellis, & 
Gray 1988), so that a measure of a a t a given distance from the 
cluster center is a poor predictor ofthe total a in the cluster. 
Cluster asphericity may pose another problem since the 
observed projc:cted a is related to the spatial a via a projection 
factor dependang on cluster ellipticity and inclination. The 
two-dimensional galaxy distributions and X-ray maps show 
that severa! clusters are elongated (Plionis, Barrow, & Frenk 
1991; Jones & Forman 1992; Struble & Ftaclas 1994). 
Ther~ is e~id~nce that a, as computed on the spirai galaxy 
populatton, ts htgher than a as computed on the population of 
ellipticals, thus suggesting that spirals are far from being viria-
lized in the cluster potential (see, e.g., Sodré et al. 1989; Biviano 
et al. 1992; Scodeggio et al. 1994). 
More generally, we cannot expect a and T to be good indi-
cators of the cluster potential when the cluster is stili far from 
dynamical equilibrium, as shown, e.g., by the presence of sub-
clustering both in the ga1axy and in thc X-ray-emitting gas 
distributions (see, c.g., Fitchett 1988; Escalera et al. 1994; 
Slezak, Durret, & Gerball994; West 1994). Although the exis-
tence of cluster subclustering is well established, it is not yet 
well_ understood how much it influences cluster dynamics. In 
partJcular, some authors (e.g., Fitchett & Webster 1987; Edge 
& Stewart 199lb) have claimed that the prcscnce of substruc-
tures may bias the estimate of velocity dispersion. Recent 
X-ray data show that both clusters A2256 and A 754 ha ve 
regio~s with differ~nt T providing evidence ror an ongoing 
mergmg event (Bnel & Henry 1994; Henry & Briel 1995; 
Zabludolf & Zaritsky 1995). Numerica! simulations show that 
~he galaxy velocity dispersion and the gas temperature both 
mcrease whcn (sub)clusters collide (e.g., Schindlcr & Boeh-
ringer 1993; Schindlcr & Mucller 1993; Roettingcr, Burns & 
l.oken 1993). llowcver, furthcr numerica! simulations are 
required to examinc simultaneous variations of a and T. 
l~ th~s paper wc recxamine the relation be1ween u and T by 
taka~g m~o account thc presencc of vclocity anisotropies, the 
posstble ttdal effects due to close clusters, the presence of sub-
structures, the existence of velocity gradients in cluster ficlds th~ kinematical differences between spirai and elliptical popu~ 
lattons, and thc cffect of cluster asphericity. The mai n purpose 
o~ this paper is t o mak~ a reliable estimate of the t o tal velocity 
~·sperston of ~ cluster, tndependent or the leve) of anisotropies 
m galaxy orb1ts, through an analysis of the integrated profilcs 
ofvelocity dispersion over increasing distances from the cluster 
center. 
In§ 2 wc d~be our data sample; in§ 3 we present our 
results and provade the relevant discussion; and in § 4 we 
prcsent a summary and draw our conclusions. 
Throughout, ali crrors are at the 68% confidence leve! 
(hereafter e.I.), whilc the Hubble constant is 100 h- 1 Icms- 1 
Mpc-1. 
2. THE DATA SAMPLE 
Our analysis is based on a sample of 43 clusters, each 
sampled a t least up to one-half an A beli radius, with a t least 25 
cluster members having avai1able redshifts within 1 h- 1 Mpc 
from the ccnter (mcmbership criteria for cluster galaxies are 
defined in thc next section), and with availablc X-ray tem-
pcratures of the intraclustcr gas (David et al. 1993). These 
sclection criteria were chosen in order to allow the determi-
nation of the total u in cach cluster through analysis of the 
VDP. In ordcr to achievc a sufficiently homogeneous sample, 
thc galaxy rcdshifts in cach cluster havc usually bccn takcn 
from one reference source only, or from ditrerent sources oruy 
when redshifts from these different sources proved to be com-
patible. 
We applied homogeneous procedures to the study of the 
optical data of these 43 clusters; wc used robust mean and 
scale estimatcs (computed with the ROSTA T routines kindly 
provided by T. Beers-see Beers, Flynn, & Gebhardt 1990). In 
Table l we list the cluster names in column (l), the references to 
thc redshift data in column (2), the X-ray temperatures and 
their errors in column (3), as given by David et al. (1993), and 
the rcferences to the adopted X-ray centers in column (4). The 
upper limit in the observed value of T for the cluster Al142 is 
not available; wc took it to be equa! to thc observcd T plus the 
largest error on T in our sample. 
In order to consider the possiblc influence of neighboring 
clustcrs, for each object we looked for the presence of ACO 
clusters (Abell, Corwin, & Olowin 1989) in a rcgion of -2 h- 1 
Mpc from thc cluster center andina redshift range of -0.01. 
Wc identificd as neighbors the cluster pairs A399/A401 and 
A3391/A3395. Wc considered together the two clusters in each 
pair in thc initial cluster selection in the redshift space. W e used 
the same treatment also for the cluster pairs A2063/MKW3S, 
A2634/A2666, an~ A3558/SC1329-314 presented together by 
the authors. The anflucnce of close clusters on VDPs is con-
sidered in § 3.3. 
2.L Cluster Membership 
In order to assign cluster membership, we bave used both 
!he vclocity and the spatial distribution of galaxies projected 
mto thc cluster area. We have analyzed each cluster velocity 
distribution via the adaptivc kcrnel techniquc (see Appendix A) 
1hat providcs thc significance of each detectcd peak in thc 
vclocity distribution, as well as an estimate of the extent of the 
overlapping between contiguous peaks. A peak is considered 
!O be rea l if i t is d~tccte_d a t a e.I. ~ 99%; the main cluster body 
1s thc? naturally adentafied as the highcst significant peak. Ali 
galaxaes not belonging to this peak are rcjcctcd as noncluster 
members. We stress that this procedure is nonparametric, like 
t~e method of weightcd gaps which is frequently used in the 
htcrature (see, e.g., Beers et al. 1990; Becrs et al. 1991; Girardi 
et al. 1993); the advantage of thc adaptive kernel technique 
versus the weightcd-gap one is that the former allows us to 
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TABLE l 
INJllAL CLUSTER SAMPU! 
Vclocity X-Ray Ccntcr Vclocity X-Ray Ccntcr 
Namc Rcfcrcna:s T(kcV) Rcfcrcnocs Namc Rcfcrcnces T (kcV) Rcfcrcnccs 
(l) (2) (3) (4) (l) (2) (3) (4) 
A8.S ..................... t, 2 6.2~::f 44 A2063 .................. 2,4 4.1 ~::: 48 
A119 .................... 3 S.9:::: 4S A2107 .................. 23 4.2:::~ 50 
Al93 .................... 4.2~A:; 46 A21St Hcrculcs ······· 12 J.s~:J .SI 
A262 .................... s. 6, ·1 2.4~::: 44 A2199 .................. 24 4.s:::~ SI 
A399 .................... 4 s.8:::; 45 A22S6 .................. 25 7.3:::: 52 
A400 .................... 2.s:::! 4S A2593 .................. 2 3.J:A:: 44 
A401 .................... 7.8:::: 45 A2634 .................. 26, 27, 28, 29, 30, 31 3.4:::~ 31 
A426 Pcrscus .......... 6.J:gj 44 A2670 .................. 32 3.9:A:: 48 
A496 .................... IO 3.9:::: 45 A2877 .................. l 3.s:u 47 
AS39 .................... Il J.o:::: 4S AJIS8 .................. 33, 34 .s.s:::! 44 
AS48S .................. 12 2.4:::: 47 A3266 .................. 21 6.2:::! 47 
A.576 .................... 13 4.3:::~ 46 A3391 ·················· 21 .s.2:u 47 
A7S4 .................... 12 9.t:::: 4.5 A339.5 .................. 21 4.7:A:~ 47 
Al060 Hydra .......... 14, 1.5 3.9:gj 44 A3.526 Ccnlaurua ...... 3.5, 36 3.9:::: 44 
All42 .................. 16 3.7:;:: 48 A3.5.58 Shaplcy 8 ...... 14, 21, 37, 38 3.s:u 49 
Al367 .................. 6, 17, 18, 19 3.7:::: 47 Al.571 .................. 39 7.6:&:: .53 
A1644 .................. 1.5 4.7:::: 44 A3667 .................. 40 6.s:::: S4 
A16.S6Coma .......... 20 B.J::::: 4.5 S080S ................... l 1.4:::~ 47 
Al689 .................. 21 IO.t:t: 44 MKW 3S .............. 2,4 3.o:::~ 44 
Al736 .................. 12 4.6:::: 49 MKW4 ................ 41,42 1.7:~J 44 
AI19S .................. .5.8:::~ 46 Virgo ................... 43 2.4:gJ 46 
A20.S2 .................. l, 22 J.t:::~ 4.5 
llEI'UENCI!S.-{1) Malumuth cl al. 1992; (2) Bccrs et al. 1994; (3) F~bricant et al. 1993; (4) Hill & Ocacrk: 1993; (S) Giovannclli et al. 1982; (6) Grcaory & 
Thomp10n 1978; (7) Moss & Dictcns 1977; (8) Bccn et al. 1992; (9) Kcnt & Saracnt 1983; (IO) Quinlana & Ramircz 1990; (Il) Ostrikcr et al. 1988; (12) Drcsslcr & 
Sboctman 1988a;(l3) Hintzen et al. 1982;(14) Richtcr 1987;(1S) Richtcr 1989; (16) Gcllcr ctal. 1984;(17) Gavazzi 1987;(18)Till't 1978;(19) Dicltcns & Moss 1976; 
(20) Kcnt & Gunn 1982; (21) Tcaguc et al. 1990; (22) Quintana et al. 198.5; (23) Ocgcrlc & Hi111993; (24) Grcaory & Thomp10n 1984; (2S) Fabri~:~nt, Kcnt, & Kurtz 
1989; (26) Hintzcn 1980; (27) Pinkncy et al. 1993; (28) Zabludoff, Huchra, & Gcllcr 1990; (29) Bothun & Schombcrt 1988; (30) Butchcr & Ocmk:r 198S; (31) 
Scodcggio ctal. 1994; (32) Sharplcs, Ellis, & Gray 1988; (33) Chincarini, T arenghi, & Bcttis 1981: (34) Lucey eta!. 1993; (3S) Laubcrtl & Valcntjin 1989; (36) Dickcns, 
Currie, & Luccy 1986; (37) Mctcalfc, Godwin, & Spcnser 1987; (38) Bardelli et al. 1994; (39) Quintana & dc Souza 1993; (40) Sodre et al. 1992; (41) Malumuth & 
Kriss 1986; (42) Bccrs et al. 1984; (43) Binucli, Sandaac. & Tammann 198.5; (44) Elvis et al. 1992; (4.5) Abramopoulos & Ku 1983; (46) Edge & Stcwart 1991a; (47) 
HEASARC Archive (NASA/Goddard); (48) Bccn & Tonry 198.5; (49) Brccn et al. 1994; (50) McMillan, Kowalski, & Ulmcr 1989; (SI) Rbcc & Latour 1991; (.52) 
Miyajietal1993;(Sl) Pierre et al. 1994;(.54) Piro & Fusco-Fcmiano 1988. 
represent tbc data witbout binning and to quantitY tbc over-
lapping betwecn contiguous pcaks. 
Wc suspect tbat clusters witb strong ( > 20%) pcak overlap-
ping in tbeir vclocity distributions, viz. A548 (60%), Al367 
(66%), Al689 (20%), A1736 (24%), and A3526 (56%), are very 
far from dynamical equilibrium, and wc discuss tbem scpara-
tcly (sec § 3.4). Tbc following analysis concems tbc remaining 
38 clusters. 
Wc applied to cacb cluster sample a two-dimcnsional adapt-
ive kemcl analysis (see Appcndix A). Using tbc two-
dimcnsional adaptivc kcrncl tecbniquc, wc obtained, as in tbc 
one-dimensional case, tbc significance, tbc number of galaxics, 
and tbc galaxy dcnsity of cacb pcak. 
In ordcr to separate tbc clusters from thcir neigbbors wc 
used tbc two-dimcnsional analysis, cboosing for cacb cluster 
tbc corrcsponding pcak (A399, A401, A3391, A3395). For clus-
ters A2634 and A3558 wc considercd ali tbc galaxies witbin 2 
h- 1 Mpc and l h- 1 Mpc from tbc cluster centcr in order to 
separate thcm from tbcir neighbors A2666 and SC 1329-314, 
rcsr.c;tivcly. Morcovcr, wc ncver consldercd galaxies beyond 5 
h- Mpcfrom tbcirclustcrccntcr. 
Since tbc vclocity dispersion dcpcnds botb on galaxy veloci-
ties and on tbc distribution of galaxics in space, it would be 
best to bave samplcs complete to a limiting magnitude. In 
particular, if a deepcr sampling of galaxics (in tcrms of 
magnitudcs) bas becn made by obscrvcrs in tbc centrai regions, 
tbc vclocity dispcrsion of tbc galaxìes in tbc centrai regio n .!'ili 
wcigb too mucb in tbc computation of tbc total velocity dispcr-
sion, based on tbc total galaxy samplc. This is vcry dangcrous 
if tbc VDP is rapidly increasing/dccreasing. Thcrcfore, forali 
our clusters with availablc galaxy magnitudes, wc lookcd a t the 
galaxy magnitudes as a function of clustcrcentric distance. Wc 
bave noted tbat some clusters are sampled more decply close 
to tbc center tban tbey are outsidc. Wc bave rejcctcd tbe fainter 
galaxics of tbese clustcrs so as to eliminate any trcnd of tbc 
limiting magnitude to vary witb tbe clustercentric distance. 
Incomplcteness ctrects in tbc cxtemal regions of some clustcrs 
are not vcry important, since tbc integrai VDP ftattens out in 
tbcse regions. 
2.2. Effects ofGalaxy Morphology 
In 17 (of 38) clusters wc bave at !cast partial information on 
galaxy morpbologies. In ordcr to test for ditrcrent meana and 
varianccs in vclocity distributions of early- and late-typc gal-
axies, wc applicd the standard mcans test and F-test (Presa et 
al. 1992) lo tbc subsamplcs of carly. and late-type galaxies, 
witbin tbc largcst area occupicd by bo1h galaxy populatlons. 
Table 2 lists the 17 clusters used in the morpbological 
analysis. In column (l) wc list tbc cluster names; in columns (2) 
and (3), tbc numbers of early-typc N. and late-typc N1 galaxics 
(respectively), witbin tbc radius R* listed in column (4); in 
columns (5) and (6), P., and P,, tbc probabilitics tbat means 
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TABLE 2 
En>Ec'rs OF GALAXY MOilPHOLOOY 
Name N. N, R• P. P, Rcfcrcnces 
(1) (2) (3) (4) (S) (6) (7) 
A119 .................. .58 13 0.98 0.83 0.82 l 
A400 .................. .58 24 1.24 0.98 O.S7 2, 3, 4, s 
A426 Pcrscua ........ S4 45 2.69 0.69 0.36 4, s. 6, 7 
A496 .................. 54 18 0.97 0.56 0.34 3 
A539 .................. 46 35 4.76 0.92 0.94 4, s. 8 
A7.54 .................. 62 14 1.90 0.06 0.36 9 
Al060 Hydra ........ 82 56 2.01 >0.99 0.2S IO, Il 
al644 ................. 70 20 1.71 0.95 O.SI 9 
A16S6Coma ......... 173 85 4.93 0.2.5 0.98 12 
A2063 ................. 37 17 1.37 0.42 0.78 3 
Ali SI lfcrculcs ...... 56 44 1.4S 0.99 0.10 9 
A2256 ................. 46 Il 0.92 0.49 0.98 3 
A2634 ................. 61 22 0.69 0.44 >0.99 3 
A2670 ................. 90 26 1.12 0.60 0.89 13 
A2877 ................. 3S IO 0.96 0.88 >0.99 3 
S080S ................. 74 39 1.71 0.62 0.48 14 
Virgo ................. 179 246 2.06 0.32 >0.99 IS 
Rl!tl!IU!NCI!S.-{1) Fabricanl et al. 1993; (2) Bulchcr & Ocmk:r 1985; (3) Drcsslcr 
1980; (4) lluchra cl al. 1992; (S) Palurcl cl al. 1989; (6) Biviano 1986; (7) Poulain, 
N1cto,lfl.l>avoust 1992; (8) Oatrikcr et al. 1988; (9) Drcsalcr & Schcclman 1988a· (IO) 
Richlcr 1987; (Il) Richlcr 1989; (12) Kcnt & Gunn 1982; (13) Sharplcs, Ellis, & Gray 
1988; (14) Beli & Whilmorc 1989; (l S) Binggcli, Sand age, & T amman n 1985. 
and velocity dispcrsions of early- and late-typc galaxy velocity 
distributions are ditrcrcnt, according to the mcans test and 
F-tcst, respectivcly; in column (7), tbc relevant morpbology 
rcfcrence sources. 
Wben tbc probability for tbc early- and late-typc galaxy 
populations to bave ditrerent velocity distributions was largcr 
than 0.95, according to at )cast one of tbc two tests, wc cbose to 
considcr only early-typc galaxies (this was tbc case in tbc clus-
tcrs A400, Al060, A2151, and A1656, A:i256, A2634, A2877 
and Virgo, according to tbc means and F-test, respectively~ 
Tbc selection procedure (described in § 2.1) was then repeated 
on tbese nine clusters by considering only tbc early-typc galaxy 
population; bowcvcr, wc found no substantial ditrercnce witb 
rcspcct to an a posteriori selection. 
2.3. The Final Sample 
Our fina! cluster sample contains 38 clusters. Figure l rep-
resents tbc two-dimensional galaxy distributions as adaptivc 
kemel density contour maps (sometimcs zoomed in on a 
centrai region). Moreover, in Figure 1 wc indicate tbc position 
of tbc X-ray center as found in tbc literature (see Tablc 1 and 
tbc discussion in § 3.2) and wc plot a lO' radius circle to give a 
rougb indication of tbc region used in tbc T cstimates (only in 
the case of Virgo do wc take a radius of 40'). Wc applied tbc 
two-dimensional adaptive kernel mctbod to tbis fina! sample, 
and wc estimatcd tbc relative importance of pcaks in eacb 
cluster by nonnalizìng tbc galaxy dcnsity of tbc pealt to tbc 
dcnsity of tbc most significant pcak. Wc also computed tbc 
probability of substructurc PDfl aocording to the test of Dress-
lcr & Scbectman (1988b). Tbe fina! sample is presented in 
Tablc 3. In column (l) wc list the cluster namcs; in columns (2) 
and (3), thc number of galaxy members N, and thc cluster 
cxtension R (in Mpc) of the ftnal samplc, rcspcctively; in 
column (4), tbc relative galaxy dcnsity, RGD, of the secondary 
peak, wben statistically significant; and in column (S). tbc PD6 
substructure probability. 
3. RESULTS ANO DISCUSSION 
3.1. Velocity Gradients in the Cluster Velocity Field 
Tbc cluster velocity field may be inftuenced by the existence 
of otber structures on larger scales sucb as a nearby cluster or 
tbc supercluster to whicb the cluster belongs, or filaments, and 
so on. Eacb asymmetrical etrect could produce a velocity gra-
dicnt in tbc cluster velocity field. W e analyzed tbc presencc of 
velocity gradients, perfonning for eacb cluster a multiple linear 
rcgression fit to the observed velocitics witb respcct to tbe 
galaxy positions (ascension and declination) in tbc piane of tbc 
sky (sec, e.g., den Hartog & Katgcrt 1994). For eacb cluster wc 
computed tbc vclocity gradicnts and tbc coefficicnt of multiple 
detcnnination R 2 , O :S R 2 :S l, wbicb measures tbc amount of 
deviation of tbc dependcnt variablc due to tbc set of tbc two 
indcpcndent variables (e.g., NAG Fortran Workstation Library 
Handbook 1986, routine G02 CGF). Wc tested tbc significance 
oftbe fitted velocity gradicnts using 1000 Monte Carlo simula-
tions for eacb cluster, pcrfonned by randomly sbuffiing tbc 
galaxy velocities and computing the R 2 coefficicnt evcry time. 
For each cluster wc defined tbc significance of velocity gra· 
dients as tbc fraction of times in wbicb the R 2 wc obtain from 
simulations is smallcr tban tbc observed R2• This significance is 
grcatcr tban 99% for five clustcrs: A399, A401, A2107, S805, 
and Virgo. For tbesc fivc clustcrs wc applied a correction by 
subtracting tbc vclocity gradicnts from eacb galaxy vclocity 
and rcnonnalizìng thc velocitics so as to leavc tbeir averagc 
unchangcd. However, tbc correction bas little ctrect botb on 
the sbape of VDPs (discussed in§ 3.2) and on tbc total vclocity 
dispersion (tbc mean absolute correction is - -30 k:m s- 1). 
3.2. Velocity Dlsperslon Profiles 
Wc considercd the linc-of-sigbt vclocity dispcrsions inte-
grated on largcr and larger radii. lt is important to analyze tbc _ 
integrai VDPs because of tbc particular significance of tbc 
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FIO. 1.-For each clualcr, the isodcnsity conlour map (IS lcvcls) with a IO' radius circlc centcrcd in thc X-ray ccnlcr. The scale or thc plot is in M pc rrom the 
dcnsity centcr. Beside il, the velocity dispcrsion prolìle (VDP), lhat is thc intcgraled o vs. clustcm:ntric distancc, with thc rcspectivc crror bands. Thc VDP unils are 
km ,-•, and lhc dislance is cxprcssed in M pc. The lini poinl rcprescnls thc o as computed ror IO galaxics, and thc othcr poinls are compuled considering each lime 
onc more galaxy, thal is, the onc following. 
Tbc horizonlal lincs show lhe value of thc velocity dispcrsion, and respectivc crror bands, obtained from thc temperature lisled in Table l on thc condition of 
penCCI galaxy/gas cncrgy cquipartition, that is, fJ.,.. = l. 
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vclocity anisolropics; scc § l) as wc li as for cstablishing thc 
depcndcncc of thc estimate of rr on lhe samplc cxtension in 
each cluster. In Figure l wc plottcd the integrai VDP versus 
the clustercentric distancc for each cluster. The velocity disper-
sions are computed using the robust velocity dispersion (e.g., 
Beers et al. 1990); the bands in Figure l represent thc bootstrap 
errors (at 68% e.I.). The horizontallines show the values of the 
velocity dispersion, with their respective error bands, obtained 
from the temperatures listed in Table l under the condition of 
perfcct galaxy/gas cncrgy equipartition, i.e., p,, .. = l, and 
molecular weight 11 = 1>.51!, which is thc adoptcd avcrage value 
for clusters (Edge & Stewart 199lb). 
The crucial importance of the choice of cluster center and 
the possible differences among ccnters detennined by different 
proccdurcs are pointed out in severa! papers (e.g., Beers & 
Tonry 1985; Rhee & Latour 1991). Since we want to compare 
our velocity dispersions with X-ray temperatures, we chose the 
X-ray centers published in the literature. However, the com-
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FIO. 1.-Ctmllnued 
putcd VDPs at largc radii are not strongly affccted by different 
choices o( cluster center (wc uscd tbc position of tbc first-
rankcd galaxy, and tbc pcak of dcnsity galaxy distribution, 
too). Tbc contour maps in Figure l sbow tbat tbc X-ray and 
galaxy dcnsity centers are similar. In severa! clusters (e.g., 
Virao) this aareement is bctter whcn the carly-type rathcr t han 
thc latc-type galuy population is considered. 
3.3. Tutal Veloclty Dispersions 
Tbc trend of integratcd VDPs bappcns to be different for 
different clusters in thc centrai rcgion, but it is generally ftat in 
the external region. The increasing/decreasing trends of VDPs 
in the centrai reaion may hc due both to vclocity anisotropics 
and to dark matter distribution, but il is not easy to disen-
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tangle tbese cffects (c.g., Mcrritt 1988), and we postpone this 
analysis to a future work. Howcver, tbc ftatness ofVDPs in the 
extemal region suggests tbat, tbere, possiblc velocity aniso-
tropies no longer affect the value of a. 
Morcover, tbc VDP ftattens out at about l h- 1 Mpc. For 
cluster masses of about 1014-1015 h- 1 M0 , this size corre-
sponds to that or the collapsed and virialized region. So wc 
expcct that tbc asymptotic va1ue of a is representativc of tbc 
total kinetic cncrgy of galaxics. 
For each cluster wc take tbc tìnal value or 11 in tbc observed 
VDPs as a fair estimate of tbc total a. Tbc re are, bowevcr, a fcw 
exceptions. Clusters A3391 and A3395, wbich are dose to one 
anotbcr, both bave a VDI• strongly increasing toward the 
cxternal regions, probably because of tbc prcsence of a neigb-
boring cluster. For tbese close clustcrs, wc computcd 11 along a 
sequence or galaxies witb decreasing density starting from a 
dcnsity maximum (see Appcndix A). In Figure 2 we plot the 
velocity dispcrsion (as wcll as tbc galaxy density) along tbc 
sequences beginning witb the peak of the clustcrs A3391 and 
A3395. In thc AJ391/A3395 rcgior1 there are only thrce signifì-
cant density peaks: two corrcspond to tbc clusters, and the 
third is an intermcdiate group (see also the ma p in Fig. 1). For 
both A3391 and -A3395 wc adoptcd the value of a obtained 
before we encounter the following density pcak:, representing 
the intermedia te group (see Figs. 2a and 2b). These values o( a 
are similar to the values of a in the lowest point of VDPs (see 
Fig. 1). 
Tbc adopted a values are presented in Table 4. In column (l) 
we list cluster names; in columns (2) and (3), a and fJ.,.. = 
a 1/(kT/p.m,), with tbeir respcctive errors. 
3.4. The Effects ofSubstructures 
Up to now a large fraction of observcd clusters bave shown 
substructures, whose detection increases witb tbc growing 
availability of data (sec tbc Coma Cluster; c.g. Escalcra et al. 
1993). So the question is not wbctbcr a cluster bas or not has 
substructures, but rathcr how far the cluster is from dynamical 
equilibrium. As described in§ 2.1, we decidcd to exclude from 
our analysis tìve clusters witb strong overlapping of the pcakl 
in the velocity distribution. As an example, in Figure 3a wc 
No. l, 1996 GALAXY CLUSTERS 69 
Namc 
(l) 
ABS .................... . 
All9 .........•......... 
Al93 ...... : ........... . 
A262 .................. . 
A399 .................. . 
A<IOO- •••••••.•••••••••• 
A401 ••.•.....•....•.... 
A426 PcriCUa .••....•.• 
A496 .................. . 
AS39 ••.............•..• 
AS76 .................. . 
A7S4 .................. . 
At060• Hydra ....... . 
Al142 ............•..•.. 
Al644 .•...••.....•..... 
Al6S6• Coma ........ . 
Al79S ................. . 
A20S2 .............•••.. 
A2063 ................. . 
A2107 ................. . 
A21SI• Hcn:ulca .•.... 
A2199 ................. . 
A22S6• ..•.•..........•. 
A2S93 ................. . 
A2634• ..•.••••..•.•.•.• 
A2670 ................. . 
A2877• ................ . 
A31S8 •••..........•.... 
A3266 ................ .. 
A3391 ................ .. 
A339S ................ .. 
A3SS8 Shaplcy 8 ..... . 
A3S71 ................. . 
A3667 ................ .. 
S080S ................ .. 
MKW 3S ............ .. 
MKW4 .............. . 



















































































NOTI!.-Tbc utcriak indicatca that only early-type galaxica 
are uiiCd ror tbc analysis. 
show the doublc-peak vclocity distribution of A3526 (sce 
Luccy, Currie, & Dickens 1986). In Figure 3b wc plot the VDP 
corresponding to the most important pealc and the VDP, with 
higher u, corresonding to the two peaks taken together. We 
thinlc that these clusters are probably vcry far from dynamical 
equilibrium, and perhaps they are examples of merging clus-
ters. The samc may be true for other clusters, however; for 
example, A 754 is apparently bimodal in the two-dimensional 
ma p (see also ZabludotT & Zaritslty 1995). Wc shall discussi t in 
thc ncxt section. 
Leas apparent substructures are debatable, and wc are far 
from understanding thcir inftuencc on the overall cluster 
dynamics (e.g., Gonzalcz-Casado, Mamon, & Salvador-Solé 
1994). Morcovcr, differcnt methods of analysis are suitable for 
detecting different kinds of substructure (5ce, e.g., West, 
Oemler, & Dekel 1988). As the question remains open, in this 
papcr wc preferrod not to apply any corrections to account for 
the presencc of cluster substructurcs. Dird, Mushotzky, & 
Mctzlcr (1995) correctcd for the prcscncc of substructurcs by 
using tbc KMM mcthod of dccomposition in a set ofGaussian 
vclocity diatributions (sec also Ashman, Dird, & Zepf 1994). H 
is clear, however, that this correction cannot takc into account 
the presence of velocity anisotropies that produce non-
TABLE 4 
VELOCITY DISPI!RSION ANO /l,,., 
Name cr(kms·') flif>' (l) (2) 
A8S ..................... 1069~~;· 1.12~:J; 
All9 ................... 850~~;· 0.74~=:~: 
Al93 ................... 7S6~~~· 0.82~::;: 
A262 ................... m~:; o.s3:m 
A399 ................... 119s~;; 1.49:::~ 
A400• .................. 607:~; 0.89:::H 
A401 ................... 1142:~: 1.01"~::~: 
A426 Pencus .......... 1284:~;o 1.59:::~: 
A496 ................... 750~:! 0.87~:::: 
AS39 ................... m:~;' 1.13!:::; 
AS76 ................... 1006!W 1.43:::;: 
A7S4 ................... 784::~ 
Al060° Hydra ........ 614:!J O.S9!gJ: 
All42 .................. 631:::: 0.6.5!&:~: 
Al644 .................. 937!W 1.13::::: 
AI6.S6• Coma ......... 913!!: 0.61::::1 
A179S .................. 887!:~· 0.82::::: 
A20S2 .................. 679!;~ o.90~::n 
A2063 .................. 664+50 _., o.6s::::: 
A2107 .................. 625~~: O.S6!g:~; 
A2151• Hercules ...... 743::: 0.88!::~: 
A2199 .................. 860!W t.oo:::n 
A22S6• ................. 1279!ln t.36!:Jt 
A2.S93 .................. 700+116 -·· 0.96!::!~ A2634• ................. 7os!:I 0.89!:J; 
A2670 ........•...•...•. 983!U 1.50!:::t 
A2B77• ................. 74B!W 0.97!:::: 
A31S8 .................. 1046:W 1.21 :::;; 
A3266 .................. 1182:~;<> 1.37!::~; 
A3391 .................. m•u• -UI 1.14!:::: 
A339S .................. 934!1~ 1.12::::: 
A3SS8 Sbaplcy 8 ...... 997~:: 1.S9~:::t 
A3571 .................. toss:a; o.94:m 
A3667 .................. 1208!:! 1.36!:::: 
S080S .................. S49::: 1.30::::: 
MKW 3S .............. 612!~~ 0.76!::~: 
MKW4 ............... m:;: 1.04!~::: 
Virao ................... 643:;~ 1.04!::n 
NoTI!.-Tbc astcrisk indicatcs that only early-type 
plaxies are uscd for thc aoalysis. 
Gaussian velocity distributions. Our nonparametric selection 
or clusters takes this (possible) problcm into account. 
3.5. The tT· T Relatlon 
In order to describc the physical law which links t1 and T, 
two independent variablcs, it is necessary to use regression 
methods which treat the variables symmetrically (see, e.g., 
Kendall & Stuart 1979). When unccrtainties in both variables 
are significant and known, Isobe et al. (1990) and Feigelson & 
Babu (1992) recommend a (double) weighted functional regres-
sion procedure which accounts for errors in both axcs. In this 
pupcr wc used 11 maximum likc:lihood estimate of the regrcs-
sion lines (sec, e.g., Kendall & Stuart 1979, p. 408; Press et al. 
1992) in order to fit the logarithmic quantities log u-log 7' aftcr 
having symmctrized the crrors of T and t1 listed in Tables l 
and 4, respectively. 
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Fto. l-Vdocity diapersion (solld IlM) and galaxy dcnsity (dashed IlM) along tbc sequcncca bcginning with tbc pcak or thc dustcn A3391 (a) and A339S (b~ 
Arrows indicate tbc point a t which thc vclocity dispersion ia takcn. 
Wc obtained t1 • 102.Suo.ol x T0·'uo.o'. In ordcr to 
measure tbc scatter of the data about thc line wc computed tbc 
standard dcviation (hereafter s.d.) of thc rcsiduals (i.e., the dis-
tanccs betwcen thc data and the fitted linc). This s.d. is reduccd 
with respect to thc one wc computed using both data and fitted 
linea of other authors (Edgc & Stcwart 1991b; Lubin & Bahcall 
1993; Bird et al. 1995~ Quster A754, which is also one of the 
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tlie largest residua~ at about 3 s.d.'s. Surprisingly, the presencc 
of substructure leads c:ither to hotter temperature or to lowcr 
velocity dispersion than required by thc cluster model with 
fJ .. l. Sincc A 754 is also a well-known substructured cluster 
(e.g., Fabricant et al. 1986; Slezak: et al. 1994) and shows cvi-
dencc of subclustcr collision (Zabludoff & Zaritsky 1995) we 
prc:fer to cxclude A 754 from the following analyses. 
1500 l l r l 
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Fto. 3.-18 (a) wc show the double-peak velocity distribution or cluster A3S26. In (b) we plot thc VDP corrcsponding lo thc most important pealt and thc VDP, 
with highcr cr, corrcspondingto tbc two peaks togcthcr. 
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TABLE S 
CoMPAiliSON Wrnt 01lii!R WOJtKS 
Rerereoçc 
(l) 
Edae & Stcwart 199lb .................. . 
Lubin & Bahcall 1993 ................. .. 
Bird, Mushotzky, & Mctzler 199S .... .. 
l'bis papcr ................................ . 
• Number or clusten in the sample. 

















• S.O. or residuals in los u-los T piane, normalized to our valuc (0.054). 
• Avcrase P,.. .. as obtaincd dircctly from P,...- u 1J(kT/pm). and its rms. 
On the remaining 37 clusters wc fitted 
a- l0l.53:t0.04 x T0.6UO.OS. (l) 
tbc s.d. of residuals being reduced by more than 30% with 
respect to previous works (sec Table 5). In Figure 4 we plot the 
data points and the fitted Iine on 37 clusters. Wc devoted par-
ticular attention to the error analysis. The crrors in equation (l) 
are projections of tbc confidence ellipse a t t be 68% e.I. In order 
to study tbc compatibility of a mode! with the data in Figure 5 
we plot the confidence ellipse at the 95.4% e.I. (corresponding 
to 2 s.d.). Tbc mode! of perfect galaxy/gas energy equipartition, 
P.,.,. "" l, represented by an asterisk in Figure 5, is compatible 
w1tb our data. 
When considering tbe subsample of 16 clusters with known 
galaxy mon>hological information wc obtained 
a= to1·'uo.o4 x To.sn:to.o7, consistent within the errors witb 
equation (l). 
Witb tbe exception of A 754, tbc average value of Popcc is 
1.03 ± 0.05. 













FIG. 4.-Thc 38 data points or the linal sample. Tbe solid fine is tbc li t on 37 
clustcrs cxcludins A 754 (fil/ed circle). Tbc dashcd li ne reprcsents thc model 
withP, ... = l. 
Fittcd Rclation 
(5) 
(f = 102.6UO.OI )( T"·46i0.12 
(f- 102.SU0.07 )( T0.60t0.11 
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P., •• correlated with a and not with T, suggested that the 
values of a are not reliable. Actually, also in our sample there is 
a significant correlation between P., •• and u. 1t is quite possible 
tbat our values of a are stili affected by some uncorrected bias, 
but in any case it is not possible to draw any conclusion on 
that by using the corrclation betwcen P., •• and T or u. This is 
due to thc fact that P.,. •• is dejìned as a function of T and a, and 
this automatically induces corrclations between P. •• T, and a. 
This point is extensively described, in a similatcontext, by 
Mezzetti, Giuricin & Mardirossian (1982). In particular, defin-
ing P~1 as the Pearson's correlation coefficient between log (x) 
and Jog (y), and t~ as the standard deviation of tbe log (x) 
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P~.= j4I:! +I:~- 4p.,ri:.,tr 
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FIG. 5.-The confidencc ellip$C at2 standard dcviations (95.4% e.I.). corre-
sponding lo u • IO" x T" as littcd io eq. (l). Tbc astcrisk reprc$Cnls the cluster 
modcl or pcrfect galaxyfgas cncriJY equipartition, i.e., P,. •• - l. 
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So, these two correlations do not contain any further infor-
mation about the log (T)-log (a) correlation. Moreover, due to 
the definition of Popc•• this may tum out to be correlated with 
log Cn and/or Iog (a) even in the case that log C n and log (a) 
are not correlated a t ali. 
If Pop•• is indeed constant for ali clusters, the u-T relation 
could be an efficient method for identifying clusters far from 
dynamical equilibrium when they deviate from the fitted (or 
expected) relation. In this paper we parameterize the presence 
of substructure by selecting, from among many possibilities, 
the two-dimensional density parameter, RGD, and the well-
known parameter by Dressler & Schectman (1988b), P05• We 
found no correlation between substructure parameters, RGD 
and P05, and the (absolute) residuals in our u-T relation. 
However, cluster A 754, which has the highest RGD in our 
sample, is about 3 s.d.'s from the u- T relation. lt is clear that a 
deeper understanding of the dynamical effect of substructures 
is needed beforc we can reach any definite conclusion. 
3.6. The Effect of Asphericity 
According to the xl lìt probability, the fit to the data in the 
log T-log a piane is ucccptublc ut thc 2% e.I. This rcsult muy 
suggest that the crrors do not take into account other sources 
of scatter, e.g., cluster asphericity. 
The effect of cluster asphericity on the estimate of the total 
velocity dispersion may be estimated directly if one assumes 
that clusters are axisymmetric (prolate or oblate); that iso-
denisty surfaces are concentric, similar cllipsoids; and that gal-
axies are distributed in a way similar to the total binding mass. 
In this case it is possible to evaluate analytically the projection 
factor between the line-of-sight velocity dispersion and the cor-
responding three-dimensional value, as a function of the incli-
nation and of the intrinsic shape (eccentricity E or axial ratio P> 
ofthe cluster (see Appendix B). 
lntcrestingly, evcn if the projection factor usually differs 
from the spherically symmetric value (i.e., 31'l), its exception 
value, averaged on inclination, differs by less than 3% from 
31'l also in the case E""' 0.7, whih is the higbest observed value 
in tbe cluster sample analyzed by Struble & Ftaclas (1994). Tbc 
same result is obtained if, following Plionis et al. (1991), one 
assumes that clusters are prolate and ha ve a Gaussian distribu-
tion of intrinsic axial ratios witb a mean of 0.5 and a s.d. of 
0.15. lt follows tbat tbere is no reason to adopt a projection 
factor different from 31' 1• Adopting tbe above-mentioned dis-
tribution of axial ratios, one obtains that tbe standard devi-
ation in log (a) induced by a random orientation of aspberical 
clusters is 0.04, corresponding to 63% of tbe observed scatter 
(see Table 5). Increasing the log a errors witb this value, we 
improve the xl probability ofthe fit (30%). Hence it is possible 
that aspbericity is partially (if not completely) responsible for 
tbe scatter in tbe T-a relation. 
Struble & Ftaclas (1994) listed the apparent ellipticities, as 
obtained by optical analysis, fora very large cluster sample. In 
tbe sample we studied tbere is no significant correlation 
between tbese ellipticities and tbe (absolute) residuals of our 
a-T or tbc values of Popeo· Howcver, this correlation could be 
easily conccaled by tbc indirect correspondence hetween real 
ant.l apparcnt c:llipticity, by tbc prc:sencc of substructurc:s antl 
projection cffects, as well as by measurement errors. 
3.7. Physicallntrinsic Dispersion 
The (possible) intrinsic dispersion in tbe u-T relation could 
be due to rea! physical differcnces among different clusters, i.e., 
different values of Popec pertaining to clusters with different 
properties. 
We found no significant correlation between (absolutc) 
residuals from the relation (or P.,... values) and severa! cluster 
properties: ricbness class, Bautz-Morgan type and Rood-
Sastry type (Abell et al. 1989; Struble & Rood 1987; Struble & 
Ftaclas 1994), and mass ftow rate in cooling ftows (Stewart et 
al. 1984; Edge, Stewart, & Fabian 1992; R. E. White 1994, 
private communication). However, some possible physical 
correlations might be concealed by tbe effect of cluster aspberi-
city (see § 3.6) or otber spurious effects. 
The matter could be clarified by the fact tbat tbc galaxy/gas 
energy ratio is predicted to be the same botb when obtained 
from spectral data, P., ••• and wben obtained from fitting geo-
metrica! cluster quantities, Pn.. on thc assumption that the 
galaxies and the gas are in hydrostatic cquilibrium within the 
cluster potential. However, the precise formulation of Pn. 
depends on additional bypotheses (see Gerbal, Durret, & 
Lachiéze-Rey 1994 and references tberein). lt is claimed that 
the discrepancy between P•P•• and Pn1 (e.g., Edge & Stewart 
1991b) disappears when lcss restrictive hypotheses are con-
sidcred (Hahcall & Lubin 1994 and Gerbal et al. 1994). 
Our average valuc of P.,.. = 1.03 is stili consistent witb tbc 
value of Pru = 0.84 ± 0.1 proposed by Babcall & Lubin (1994). 
However, we suggest a further reformulation of Pm for a fruit-
ful comparison between average or individuai p values. In fact, 
prcvious works assumed isothermal galaxy distribution 
(da;fdr =O, wbere a, is the radiai component of the spatial 
velocity dispersion) and often also null anisotropy, but these 
bypotbeses are no Ionger valid in the presence of strong veloc-
ity anisotropy as (possibly) suggested byour cluster VDPs. 
4. SUMMAR Y ANO CONCLUSIONS 
We analyzed a cluster sample characterized by the bomo-
geneity of the redshift data in each cluster. Wc used robust 
estimates for location and scale in tbe velocity distribution and 
a nonparametric metbod for the selection of cluster members 
in redshift space. Actually, if tbe swift increase/decrease of 
observed VDPs in the centrai regions of some clustcrs is an 
indication of strong velocity anisotropies, we cannot expect tbc 
vclocity distribution to be Gaussian. So the cboice of nonpara-
metric metbods seems tbc most reasonable one. 
W e present tbc two-dimensional optical maps of our samplc 
clusters, obtained by tbc kernel adaptive tecbnique, using an 
optimized smoothing parameter. 
Tbc clusters with tbe strong presence of substructures, as 
shown by a bimodal distribution of galaxy redshifts, wcre 
rejected from tbc fina) sample. Less apparent substructures 
were parameterized by applying two different tests. 
The value of tbe integrated a is reliable if computed on a 
magnitude-complete sample; otbcrwise, a different sampling in 
different cluster regions may bias the observed value of a 
toward tbc local value corresponding to the region with deeper 
sampling. For our clusters witb available galaxy magnitudes, 
wc extracted subsamples complete in magnitude. 
Our analysis lends support to tbc scenario in wbicb late-type 
galaxies may not be in dynamical equilibrium witb tbc cluster, 
since cight of the 17 clustcrs wc analyzed show signifìcant dif-
ferences in mean and/or a values between early- and late-type 
galaxies. For tbe five clusters that show significant difference in 
a, tbc a value computed using tbe global population is larger 
by about 190 km s -t, on aver age, with respect to the u value 
computed using tbc early-type galaxies. Moreover, tbc cffect 
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com:crns poorer and cooler clusters. In fact, wc found kine-
matical differences for six of 10 clusters witb kT ~ 3.9 keV (tbc 
median value of kT in tbc sample). but only for two of seven 
clusters witb kT > 3.9 keV. One can bypotbesize tbat in tbc 
poorer and cooler clusters tbc spirals are stili infalling, but in 
tbc richer and botter clusters tbc spirals bave already reached 
viriaJ equilibrium. Neglecting this effect could strongly affect 
tbc slope of tbc a-T relation. 
Our analysis of integrai VDPs shows tbat tbc value of a is 
dependent on tbc radius at wbicb it is computed. Tbc average 
of tbc absolute differences between a as computed a t 0.5 h- 1 
M pc and tbc totaJ value of a is -90 km s-•; fora few clusters 
this difference is larger tban 300 km s- 1• The increasefdecrease 
of VDP in internai cluster regions suggests the possible pres-
ence of velocity anisotropies. 
Wc found tbat cluster YDP can be strongly affected by tbe 
inftuence of close clustcrs (as in tbe case of A3391/A3395; see 
§ 3.3~ Tbc presence of substructurcs, filaments, and super-
clustcrs docs not secm to induce an asymmctric vclocity ficld in 
tbc cluster. Tbis can be cbccked by noting that significant 
vclocity gradicnts are found only in four of 38 clustcrs. 
As a conscqucnce of our accurate analysis of vclocity disper-
sion, tbc scattcr in tbc log a-log T piane is rcduccd by more 
tban 30% witb respect to previous deterrninations. Tbe gas/ 
galaxy energy cquipartition mode), P•P•• = l, is consistcnt with 
our data; tbis confirrns prcvious results (Edge & Stewart 
199lb; Lubin & Babcall1993) but is in disagreement witb Bird 
et al. (1995). Wc obtain an avcrage value of Popoc = 1.03 ± 0.05. 
Tbc scattcr in tbc a-T relation suggests that part of tbc 
dispersion is intrinsic. Tbis intrinsic dispersion may bave 
severa! diffcrent origins. Part oftbc scattcr can be explaincd by 
tbc effect of cluster aspbericity, wbilc part may be pbysical, 
diffcrent values of fl.po, pertaining to clustcrs witb ditferent 
properties. Yct, in our sample, no significant corrclations are 
found between tbc (absolute) residuals of tbc fittcd a-T relation 
and tbe projected ellipticity, substructure paramcters, ricbness 
class, Bautz-Morgan type and Rood-Sastry type, and mass 
ftow rate in cooling ftows. 
Wc are particularly indcbted to Armando Pisani for enligbt-
ening discussions on tbe mctbod of adaptive kernels and tbc 
deterrnination of density pcaks. W e tbank José M. Solanes for 
having mailcd us an electronic copy of his cluster data; Cathy 
Clcmcns and John llucbra for baving kindly scnt us via ftp thc 
rccent vcrsion of tbc z-cat catalog {Hucbra et al. 1992); David 
A. Whitc for having provided us witb his still-unpublisbcd 
data; and tbc rcfcrcc, Alastair Edge, for intercsting suggcstions. 
Tbis work was partially supported by tbc Ministero per 
l'Università e per la Ricerca scientifica c tecnologica, by the 
Consiglio NazionaJe delle Ricerche {CNR-GNA), and by the 
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APPENDIX A 
ADAPTIYE KERNEL DENSITY 
lfwe bave a sample data~ 1, ~2 •••• , ~N in d dimensions, we can define an empirica! distribution function 
(Al) 
lt contains ali the inforrnation in tbe sample but is not a satisfactory estimate of tbe true distributionf In fact, the short-wavclengtb 
behavior of g(~ is a consequcnce of discrete sampling. A smooth estimate/may be obtained by convolving g witb a probability 
density function K(x l:>, kernel of the integrai function: 
/(x) = f g(~K(x l~~ = -N1 L K(x l~,) , (A2) 
J11< l•l.N 
wbere R4 is tbc d-dimension Rea! region of integration. As kcrnel we cbose a function K(x l ~1) = K(x; p = ~1• a) witb p = ~1 (position 
of tbc datum) and tbe smoothing parameter a large enougb for J to be a smooth function. W e obtained an estimate of f by 
eliminating tbe short-wavelength bebavior of g without modifying its long-wavelength bebavior. Obviously too large a value of a 
will oversmooth/. biding its true features. Tbcre seems t o be generai agreement that the choice of the kernel shapc is no t important; 
hence we dccided to use a Gaussian because of its analytical properties {see, e.g., Merritt & Tremblay 1994). The choice of the value 
of the smoothing parameter is crucial. A single value of a will be too large to describe fairly a rapidly cbanging true probability 
density and too small where the probability density is smoother. T o avoid tbis problem severa! authors bave introduced an adaptive 
kernel function, with the smoothing parameter u sensitive to the local density of data. Silvcrmann (1986), once hc obtained a pilot 
estimate!, with a fixed a, defines 
(A3) 
Hcnce tbc greater f,J.x 1), the IÒwer a1• The sensitivity parameter a is usually fixed to t. The problem of choosing an optimal and 
objectivc value of cr stili remains. Pisani (1993), following an idea developed by Stone (1984), proposes minimizing the integrated 
square error 
ISE = ( [f(x) - JW]1 dx , 
Jll. 
(A4) 
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wbich is cquivalent to minimizing tbe quantity 
M fia) = ISE - ( / 1 dx = ( f 1 dx - 2 ( JJ dx . 
Jll. Jll. Jll. 
(A5) 
The quantity Jl is unknown, but we can note (Stone 1984) tbat 
r !l dx = _Nl L r K(x - xM(x)dx . 
J11• l= l. N J11< 
{A6) 
Tbc expectation value ofthis quantity is tbe expectation ofthe average off11,K(x- y)f(x)dx. But the expectation oftbc avcragc ofa 
variablc is equa) to tbc mcan of tbc samc variable: 
.I~ L r K(x - x,)f(x)dx] = r f(y)dy r K(x - y)f(x)dx . 
L:;L ,,. I. N J.ll JRII J., 
And, rcvcrsing tbc same argument with the probability functionf(x)f(y): 
E(l// dx) = E[K(x- y)] = E[N(Nl- l) L 1~1 K(x1 - y1)], 
w bere x and y are indcpcndcnt variablcs, cach having dcnsity f Thatlcads lo the unbiased estimate 




Hence we are able to express M ,.{a) simply by using the known estimate/ The function M J<a) has a minimum and tbc correspond-
ing a value is the optimal smoothing parameter. 
Al. SOME QUANITITIES USED IN THE PAPER 
Having evaluated the density, following the method of clustering analysis introduced by Pisani (1993) and its multivariate 
extension (Pisani 1995), we are able to associate eacb object witb its own density peak; calculate thc j;ignificance of a pcak; compute 
tbc probability tbat an object could belong to a peak, and hence the overlapping between two peaks; and generate a sequence of 
objects witb decreasing density starting from a peak top. l t is possible to associate a galaxy witb a peak by using tbe sequence 
{ 
d } V/(:r1) 
x,+ l= x,+ r:J~ 1 [Vf(x1);](x1}F /(x1) ' (AIO) 
where d is tbc number of dimensions. Usually we obtain isolated objects, which permit us to define a0 = max {cr,} in the field. We 
can sce the density f(x) as tbc realization ofv ditferent peaks: 
f(x) = L f,.(x) , (Al l) 
,.=o, w 
whereJ;.(x) = (1/N)L,.,.K(x; x, a1) is tbc probability density ofthe pth peak andf0(x) = (1/N)K(x; x,. a0 ) is tbe probability density 
ofthe itb isolated object. We can define tbe likelihood 
LN = n J<x,> (AI2) 
l= l. N 
and compute the significance of the pth peak by calculatìng 
x1 = -2In[i:>J, (A13) 
where L(p) is tbe value tbat LN would bave if eacb object of tbe JJ!h peak were described by f 0(x), i.e., if it belonged to the field 
(Materne 1979). 
Tbe probability tbat an object belongs t o the field can be evaluated by 
l'(i e O)"" (!L~)K(x; x!.!.!!!!) (AI4) 
/(x,) , 
and, similarly, the probability ofbelonging to the JJ!b peak is 
P( . ) = .IÉ.Y_ rE JJ v f(x,), (A15) 
where bis equa! to l - P( i E O) from the normalization condition L,,. P(i E JJ) + P( i E O)= l. W e can thus evaluate the overlapping 
between two peaks JJ, v counting the objects associated with peak JJ and witb P(i E v)> P(i E O) and the objects of v with 
P(i E JJ) > P(i E 0). 
No. l, 1996 GALAXY CLUSTERS 75 
T o obtain a sequcnce of objects with decrcasing dcnsity, wc start from thc object closcst t o thc top of a pcak (Kittlcr 1976; Pisani 
1995). Then wc definc as ncighbours ali thc objccts at x 1 closcr to the starting point a t x 1 than the sum 11 1 + a1• Wc choosc as our 
second point the object with bighest density among thc neighbors. Then wc add t o tbc set of neigbbors ali tbosc of the second point 
and itcrate the procedure. When wc find, as a tcrm ofthe scquence, an object associated witb another pcak, wc restart tbe procedure 
from this pcak. Then, w ben we ha ve as a sequence term another object of the previous pcak, we merge the two pcaks and continue 
tbc procedure. 
Tbis way it is possible to study tbc VDP by taking in t o account tbc ellipticity of a cluster or to analyze the VDP of a structured 
cluster by distinguishing thc prescnce of substructurcs (see also Pisani 1995). 
APPENDIX B 
PROJECfiON FACfOR 
Wc follow thc formalism and the content of§§ 2.5 and 4.3 ofBinney & Tremaine (1987, bereafter BT). Wc assume that clusters are 
axisymmetric (prolate or oblate); that isodensity surfaces are concentric, similar ellipsoids; and that galaxies are distributcd in a way 
similar to the total binding mass. Wc also assume that the virial theorem holds, that rotation is negligible (see, e.g., Rood et al. 1972; 
Grcgory & Tift 1976; Dressler 1981), and that ellipticity is produced by vclocity anisotropy and not by tidal interaction (as, on thc 
contrary, proposed by Salvador-Solé & Solancs 1993). If, as suggcsted by these authors, tbc cllipticity were produced by a tidal effect 
but the kinetic cncrgy tensor is isotropic, tbere would be no depcndcnce of the vclocity dispersion on the direclion of the li ne of sight. 
Since, on thc contrary, wc want to estimate an uppcr limi t to tbc sensitivity of the velocity dispcrsion to tbc position of thc observer, 
wc neglect tidal elongation and assume that the shapc of clusters is entirely due to anisotropy in thc kinetic encrgy tensor. 
Wc use the tensor virial theorem to link the shape of the cluster to its internai motion. Wc define an orthogonal rcference system 
x 1, x1 , x3 , coincident with the principal axes of tbc ellipsoid, x 3 being tbe symmetry axis of the system. If the kinetic cnergy of 
galaxies is due to their random motions, tbe kinetic encrgy tensor is given by tn.lt (see eq. (4.74] of BT), and the tensor virial 
theorem is reduced to n flt + KJ• = O, w bere W.Jt is thc potential cnergy tensor (see cq. [2-123] of BT). From thc symmetry assumed, 
wc ha ve nu = nu ""Ma~. where Mis tbc total mass of galaxies and 11o is the velocity dispcrsion along aline of sight lying in the 
cquatorial piane of the cluster. Tbc component along tbc symmetry axis is written as ll33 =(l + c5)ll 11 • The total kinctic energy of 
tbc system is K = t L,{n11) = !M11~D• so tbat one obtains 113D = 11y(3 + 15)1' 2• If t be li ne of sight forms an angle i witb the x3 axis, 
th,e observed vclocity dispcrsion 11 .... is linked to 110 by the relation a ... == a~ sin2 i + 11~(l + eS) cos2 t (compare eq. [ 4.96b] of BT, but 
notice tbc different assumption on tbc sign of 15). Combining this with the abovc relations gives 
3+15 
1130 = 11... /-:-1 -+-c5-:--c-os...,2~i' 
Now, from the tensor virial theorem and from the above-mentioned relation, i t turns out that 
l + c5 _ ll33 = W 33 _ a~ A 3 
- llu Wu- afAt • 
(Bl) 
(B2) 
w bere tbc a1 are the ellipsoidal scmiaxes and the A1 are the expressions given in Tablc 2.1 of BT. This result, due to tbc assumptions 
wc made, is entirely indepcndent of the radiai density distribution in the cluster (see eq. [2.134] of BT and the following discussion). 
Ifthecluster is prolatc(a1 = a2 < a3), with the axial ratio P"" atfa3 , Table 2.1 ofBT gives 
b ... ~[~"C -k)-~J/[ ! 1p-;Pl -In C -k)J-t. (B3) 
so tbat tbc projection factor for tbc velocity dispersioni,"" 11liJa .... using equations (Bl) and (83), may be expresscd as a function of 
the intrinsic axial ratio and the inclination of the cluster. 
In a similar way, if thc cluster iso biate (a 1 = a1 > a3), with the axial ratio P = aJfa 1, o ne obtains 
c5 = 2pz(.!. _ arcsin .;c:::7f)/(arcsin .;c:::7f P) _ 1 . (B4) p~ ~ 
Thc valuc of 6 is positive for prolate clusters and negative foro biate ones. 
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ABSTRACT 
Using recent high-resolution (<O'~ l) radio observations of a large sample of Seyfert galaxies, wc 
analyzc tbc relations between their compact radio core emission and severa! nuclear and host galaxy 
properties (galaxy morphology, optical, infrared, X-ray, and extended radio emission, interaction param-
etcrs, and some emission-line properties). We apply survival analysis techniques to exploit the informa-
tion contained in tbc numerous "ccnsored" data (upper limits on fluxes). 
We find that Seyfert nuclei hosted in early-type galaxics are, on average, characterized by stronger 
radio core emission than is the norm for Seyfert galaxies. Galaxies with a ncarby companion display 
enhanced radio core emission with respect to objects without companions. Furthermore, wc confirm that 
Seyfert type 2's host more powcrful compact radio cores than type l's. 
Remarkably, radio core emission appears to be unrelated to optical, near-infrared, and far-infrarcd 
radiation but shows some correlation with total radio emission and with tracers of nuclear activity, such 
as the l RAS 12 and 25 J.tm band, hard X-ray, and narrow-line emissions. This favors the view that 
Seyfert radio cores are typically powered by activc galactic nuclei rather than by radio supernovae. 
A link between radio core strength and bolometric luminosity is suggested, in analogy to what is 
observed in tbc cores of radio-quiet QSOs. 
Subject headings: galaxies: active- galaxies: nuclei- galaxies: Seyfert- radio continuum: galaxies 
l. INTRODUCTION 
Very high rcsolution radio observations of active galactic 
nuclei (AGNs) can profitably be used to probe the centrai 
engine, sincc they are principally sensitive to nuclear non-
thcrmal emission at high brightness temperaturcs from 
AGN activity and help us to discriminate against low 
brightness temperature extended radio emission, expected 
from tbc presencc of circumnuclear H n regions. For 
instance, compact radio cores are fairly frequently detected 
in samples of Seyfert galaxies but rarely detected in opti-
cally selected starburst galaxics (sec, e.g., Norris et al. 1990). 
Consistently, the deeper VLBI survey of ultraluminous 
infrared galaxies by Lonsdale, Smith, & Lonsdale (1993), 
which did not reveal any corrclation between the detection 
of compact radio cores and the optical classification of 
galactic nuclei, bas bccn used to suggest the likely existence 
of AGNs embedded in dust within their nuclei. 
The observations of compact radio cores in Seyfcrt gal-
axies ha ve reccntly also been employcd as a new test of the 
canonica! unification schemes for AGNs, according to 
which Seyfcrt typc 1 objccts (S l's) would contai n thc sa mc 
centrai cngincs as Scyfcrt typc 2's (S2's) but would ha ve the 
broad-line region (DLR) and thc strong optical, UV, and 
X-ray continua of thc ccntrul sourcc cnnccalcd from our 
vicw by a disk or torus of dusty molccular clouds (scc, c.g., 
thc rcvicw by Antonucci 1993). lf thc lorus surrounding thc 
nucleus is optically thin at radio wavclengths, orientation 
effects should bave no elfcct on the radio appearance of 
Seyfert galaxies. As a matter of fact, contrary lo old conten-
tions (sec, e.g., tbe review by Lawrence 1987) based on poor 
statistics, recent low-resolution radio observations show no 
significant dilferences in the major radio properties (centrai 
and total radio powers, radio size, radio spectral index) of 
Sl and S2 objccts (see, e.g., Edelson 1987; Ulvestad & 
Wilson 1989; Giuricin et al. 1990), as is expected from stan-
dard unified schemes. 
But, surprisingly, in the high-resolution radio survey by 
Roy et al. (1994), compact radio cores werc found more 
commonly in S2 than in S1 galaxics, although tbc disk radio 
powcrs, [O m] .J..5007 cmission-linc lunùnosities, and far-
infrarcd (FIR) luminosities of tbc two classcs of objects are 
similar (Roy et al. 1994, 1996). In ordcr to rcconcilc their 
findings with tbc unified vicw of AGNs, Roy et al. offered 
some models that resort to free-free absorption of S l radio 
cores by the narrow-line regio n (NLR), if the radio cores lic 
in tbc BLR, or by individuai NLR clouds, if the radio corcs 
are locatcd in the NLR. 
In this paper wc use Roy et al.'s (1994) radio core data sct 
to cxamine tbe relations (as yct unexplorcd) bctween radio 
core emission and several properties of Seyfcrt galaxies and 
nuclei. Specifically, wc examine the 2.3 GHz radio core 
fluxes F, of tbc optical/IR-sclected sample of Seyfcrt gal-
axies of Roy et al. (1994), wbo observed 157 Seyfcrt galaxies 
with tbc 275 km Parkcs-Tidbinbilla Intcrferometer (PTI) at 
1.7 or 2.3 GHz. They combined fluxes (or 5 u upper limits 
on fluxes) from dilferent observations, converting 1.7 Gllz 
fluxcs to 2.3 Gllz with thc adoption of a spcctral indcx 
,. = -0.7 (F. oc v"). Thcir high-rcsolution survey, charactcr-
izcd by uniform scnsitivity and rcsolution, is blind to 
kiloparscc-scalc cmission of low hrighlncss lcmpcralurc, 
whcrcas il is scnsilivc only to slructutcs with hrightncss 
lcmpcralurcs grcatcr than 105 K and sizcs lcss than (r:i, 
which correspond lo 20-200 pc over the redshift range 
0.01 < z < 0.1, typical ofthe sample. 
Radio core data of 22 Seyfert galaxies ha ve recently been 
published by Sadler et al. (1995) as part of their multi-
frcquency (at 1.7, 2.3, and 8.4 GHz) PTI survey of radio 
cores in a sample of ncarby spirai galaxies. Their radio core 
fluxes appear to be in substantial agreement with Roy et 
al.'s (1994) for the 10 objects in common. 
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Wc restrict ourselves to Roy et al.'s (1994) 149 Seyfert 
galaxies with z < 0.1 since distant galaxies may represent a 
dilferent class of objects. The radio data set considered com-
prises -35% detections and -65% upper limits (25% and 
47% of detections for Sl and S2, respectively). The presence 
of many upper limits o n the radio fluxes dictatcs tbc use of 
the techniques of survival analysis suitable for the treatment 
of "censored" data (see, e. g., the review by Feigelson 1992). 
In practice we use the software package ASURV (revision 
1.2; see La Valley, Isobe, & Feigelson 1992), in which the 
methods presented in Feigelson & Nelson (1985) and Isobe, 
Feigelson, & Nelson (1986) are implemented. Wc pay par-
ticular attention to removing distancc elfects when wc study 
luminosity-luminosity correlations and when we compare 
luminositics of subsets of objects that Iie at dilferent average 
distanccs. 
Basically, wc search for corrclations (as yet unexplored) 
bclwccn thc radio core emission and severa! propcrtics of 
Scyfcrt nuclei and host galaxics. Thcse include galaxy mor-
phnlogy, optical, infrarcd, X-ray, and extended radio cmis-
sion, interaction parametcrs, and some emission-line 
nuclear properties. Severa! of these properties are indicators 
of nuclear activity. Our study will also ensure that the afore-
mentioned dilferencc betwccn the radio core emissions ofSl 
and S2 objects is not simply due to a systematic differencc of 
the two samples in some properties, to which radio core 
emission might be strongly related. 
In § 2, wc describe our statistica! analysis. In some tables 
and plots, wc present the most outstanding results for the 
interesting cases. Wc will not botber with extremely weak 
correlations ( <90% significance leve!); correlations at a 
leve! between 90% and 95% will be referred to as marginai. 
All data compiled and results obtained are available on 
request from the authors. Section 3 summarizes our results 
and contains our conclusions. 
o . .L... __ _l ___ _ 
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2. ANALYSIS AND RESULTS 
2.1. Radio Core Powers ofSeyfert Galaxies 
The distances D of the nearby galaxies that are included 
in the Nearby Galaxies Catalog (NBG) by Tully (1988) are 
taken directly from the values tabulated therein; these dis-
tances are based on velocities, an adopted Hubble constant 
H0 = 15 km s-
1 Mpc- 1, and the Virgocentric retardation 
mode! described by Tully & Shaya (1984). We use redshift 
distances with tbc same H0 and q0 = O to calculate the 
monochromatic radio core powers Pc (expressed in W 
Hz- 1) ofnon-NBG galaxies. 
We employ the Kaplan-Meier produci limit estimator 
(which is a part of the ASUR V package) in order to calcu-
late the median and the distribution function of the radio 
core power Pc. Thc Kaplan-Meicr cstimator provides an 
efficient, nonparametric reconstruction of information lost 
by ccnsoring in the case of randomly censored data sets. 
This estimator redistributes the upper limits uniformly 
along ali the intcrvals of lowcr detccted values. In our case i t 
can be applied to radio powers, whose censoring pattern 
tends to be randomizcd by tbc large distance interval 
covered by our objects. Figure l shows the histogram of 
log Pc for the 149 Seyfert galaxies. For our Seyfert sample 
(N= 149 objects, with Nu1 = 93 upper limits) wc obtain a 
median value oflog Pc= 20.9 (W Hz- 1), together with 75th 
and 25th percentiles of20.1 and 22.0 (W Hz- 1). The histo-
gram has a clear maximum at the lowest detected powers 
(log Pc- 20 [W Hz- 1]) and a plateau around log Pc= 22 
(W Hz- 1). The data are consistent with the presence of 
compact cores in all Seyfert galaxies a t a leve! of log P, ::5 
20 (W Hz- 1), which falls below the detection threshold for 
the nearest objects. 
The radio cores of Seyfert galaxies are orders of magni-




FIG. 1.-Histogram of the values oflog P, (wherc P, is tbc radio core powcr in W Hz" 1) forali 149 Seyferl galaxies. Thclog P, distribution function is 
calculated by means ofthc Kaplao-Meier estimalor. 
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"quiescent" spirals (e.g., log P, < 16 (W Hz- 1] at similar 
frequencies for the Milky Way [Sgr A*] and for M31; see, 
e.g., the reviews by Lo 1994 and by Kormendy & Richstone 
1995). They are also more powerful (by more than an order 
of magnitude) than the (rarely detected) radio cores of 
samples of nearby non-Seyfert spirals, including objects 
with starburst nuclei (see, e.g., Colina & Pérez-Olea 1993; 
Sadler et al. 1995). In particular, we note that the 25th 
percentile of the log P, distribution of Sadler et al.'s (1995) 
PTI core data for 29 spirals is less tban 19.5 (W Hz- 1) at 5 
GHz (i.e., -19.7 [W Hz- 1) at 2.3 GHz, fora spectral index 
n= -0.7). 
The power of Seyfert radio cores is roughly comparable 
to tbat of radio cores detected in luminous l RAS galaxies, 
with starburst or AGN nuclear spectra (Lonsdale et al. 
1993), and in many low-redshift (z < 0.1), optically selected 
radio-quiet objects of the Bright Quasar Sample (see, e.g., 
Kellermann et al.1989; Lonsdale, Smitb, & Lonsdale 1995). 
Tbese two surveys, having a lower sensitivity tbresbold, 
contain a Iower fraction of censored fluxes than Roy et al.'s 
(1994) sample. 
On the other band, a comparison witb Slee et al.'s (1994) 
wide sample of early-type galaxies of low total radio power 
(denoted as subsample A by those authors) reveals that 
these objects typically host stronger radio cores than our 
Seyfert galaxies (with a Kaplan-Meier estimate of the 
median of log P,= 21.3 [W Hz- 1] a t 2.3 GHz and a large 
percentage [ .....,65%] of core detections). If the comparison 
is limited to subsets of nearby objects (distance D < 100 
Mpc), this difference increases. Thus our analysis strength-
ens Sadler et al.'s (1995) suggestion (based on a much 
smaller data set) that radio cores are more prominent in 
e'arly-type than in Seyfert objects. Furthermore, their multi-
frequency PTI observations revealed that tbe radio cores 
detected in spirai (mostly Seyfert) galaxies usually bave 
steep radio spectra (witb a median spectral index n = -1.0 
between 2.3 and 8.4 GHz), in contrast witb the ftat radio 
spectra of Slee et al.'s (1994) early-type galaxies (median 
n= + 0.3). 
2.2. Radio Cores and Seyfert Type 
In generai, we rely on tbe Seyfert classifications given by 
originai authors, with the exception of a few objects (NGC 
2992, Tol 113, and UGC 12138) that we classify as S2 gal-
axies (NGC 2992 was classified as type 1.9 by Durret 1989 
and Whittle 1992a; Tol 113 was given a subtype 1.9 by 
Whittle 1992a; UCG 12138 was found to be a subtype 1.8 
by Osterbrock & Martel 1993). Moreover, we consider 
separately Mrk 516 and Mdc 883, which are probably 
Seyfert/LINER transition cases (see Rudy & Rodriguez-
Espinosa 1985). 
Roy et al. (1994) employed the "ditference of two 
proportions" test witb the Yates continuity correction to 
quantify tbe difference in detection rates between FIR-
selected Sl's and S2's. Within their FIR-selected sample, 
where tbe two Seyfert types bave the same distance distribu-
tion, Roy et al. found the difference to be significant to the 
98.8% confidence leve!. The combined optical and mid-IR-
selected sample may also show a lack of detected radio 
cores in Sl's, but that effect may be explained simply by the 
fact that Sl's are typically more distunt than S2's. 
Wc wilòh to 11pply thc mcthods of survivul unulysis in 
order to cvaluatc tbc dilference bctween thc radio core 
cmission of Sl's and S2's. In this case, we wish to compare 
the distribution functions of a given quantity (tbe radio core 
power) for two different samples of objects (Sl and S2) by 
testing the "null" hypothesis that the two independent 
random samples are randomly drawn from tbe same parent 
population. Tbis is accomplished by using two versions of 
Gehan's test (one with permutation variance and the other 
witb hypergeometric variance, hereafter called G1 and G2 , 
respectively), the log rank (L), and the Peto-Peto (P d and 
Peto-Prentice (P2) tests. These two-sample tests yield the 
probability p that two samples as different as these would 
be drawn from one parent population. The statistica! sig-
nificance of the difference between tbe distributions of two 
data sets is at tbe 100(1 -p)% leve!. Thc two-sample tests 
differ in how the censored points are weigbted and conse-
quently bave dilferent sensitivities and efficiencies, with 
different distributions and censoring patterns. Since two-
sample tests seek only to compare two samples rather than 
to determine tbe true underlying distribution of a given 
variable, tbey do not require that tbe censoring patterns of 
tbe two samples be random. 
lfwe applied tbe five two-samplc tcsts to the distributions 
of tbc radio core powers P, of SI and S2 objects, wc would 
obtain only an uppcr limit on p (an averagc of p = 0.06) 
because Sl's are typically more distant than S2's and, hence, 
tend to be brighter (or to bave greater upper limits on 
luminosities). In order to remove this distance effect in the 
comparison of subsets of objects lying at different typical 
distances, wc consider the logarithmic relation 
log P,= 17.078 + log Frnln + 2 log D, (l) 
which yields the minimum value of log P, (with P, in W 
Hz- 1) corresponding to the 5 a sensitivity threshold of 
F rntn = 3 mJy for a detected objcct a t luminosity distance D 
(in Mpc). Obviously, detections and upper limits on P, 
cluster near this relation in the log P,-log D diagram; tbis 
diagram is illustrated in Figure 2, where we denote with 
different symbols S1's (open circles), S2's (filled circles), and 
objects of uncertain type (crosses). We use this relation, 
whicb illustrates tbe sensitivity threshold of the radio 
survcy, to evaluate the observed minus calculated value of 
log P .. i.c., à(log P,), for eacb object. In this manner we 
obtain A(log P,) distributions that are free from distance-
selection effects (see Fig. 3). Applying the two-sample tests 
to the A(log P,) distributions of Sl's and S2's (with N= 57 
S1's and Nu1 = 43 upper limits; N= 90 S2's and Nu1 = 48), 
we find that they differ at tbe average leve! of p = 0.006 
(p= 0.006, 0.006, O.otO, 0.007, 0.003 according to tbe G1, 
G2, L, P 1, and P 2 tests, respectively). Tbus, our analysis 
improves the statistica! significance of the difference. The 
A(log P,) distributions are characterized by medians of 
-0.33 and -0.15 for Sl's and S2's; this suggests a typical 
difference of a factor of - 1.5 between tbe radio core powers 
of the two types of Seyfert galaxy. 
Within the standard unification schemes for Seyfert gal-
axies, if the radio cores were located near obscuring NLR 
clouds, we would expect a difference of a factor of 2 bctween 
the radio core powers of S1's and S2's, which is not too far 
from the difference we find. As a matter of fact, if the NLR 
clouds lie closer to the nucleus than do radio cores, then, 
w ben observing S l 's along t be axis of the NLR, radio emis-
sion from radio cores o n tbc far side of the nucleus would be 
blockcd from vicw by lhc NLR clouds with wbi~:h thcy are 
associatcd, so only the components on tbc near side would 
be visible in tbe radio spectrum. On the otber sidc, S2's are 
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Fìo. 2.-The log P,-Iog D plot for 149 Seyfert gala~es; D is tbc distancc (in M pc). Upper limits on P, are indicated by arrows. Dilferent symbols denote 
Sl's (open eire/es), S2's (jilled eire/es), and objccts ofunccrtain type (crosses). Tbc straight line is tbat given by cq. (l). 
viewed perpendicularly to the axis of the NLR, and so our 
view of the radio cores would no t be obscured by the NLR 
clouds (see Fig. 5b in Roy et al. 1994). Then the radio power 
of Sl cores would appear to be typically half that of S2 
0.8 -
cores (as already suggested by Roy et al. 1994). A similar 
mechanism would operate if the radio cores were on the 
nuclear side of the NLR clouds, as well as in a mixture of 
tbe two cases. 
o 
-0.5 o 0.5 l 1.5 2 
L\(log PJ 
Fìo. ).-Cumulative distribution function of A(log P,) for Seyfcrt lypes l (dotted histogram) and 2 (so/id histogram), wberc ~(log P,) is tbc dilfcrcncc: 
betwcen tbc Observed Valuc ofthc Jogaritbmic radio OOWCf and tbc calcu)ated value lcorresnonrlina In t h" otm<ÌIÌ\/Ìiv thr,.ohnl.i l\f t h• roAòn onrvoovl 
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On tbe otber band, if tbe radio cores are located witbin 
(or near) tbe BLR, a large covering factor oftbe NLR (closer 
to 0.5 tban to 0.01) by optically tbick clouds is required to 
give rise to some detectable difference in P, between Sl's 
and S2's. Such large covering factors disagree with the 
expectations of standard pbotoionization models of the 
NLR but are consistent with recent views tbat take into 
account the presence of dust in the NLR gas; dust tends to 
suppress narrow-line emission, wbicb implies tbat photo-
ionization models largely underestimate the covering factor 
(Netzer & Laor 1993). 
2.3. Radio Cores and Host Galaxy Morphology 
W e bave taken tbe morpbologies of Seyfert galaxies gen-
erally from Whittle(1992a), tbe RC3 catalog(de Vaucouleurs 
et al. 1991), the catalog by Lauberts & Valentijn (1989), 
MacKenty (1990), Kirhakos & Steiner (1990), Vader et al. 
(1993), and tbe catalog by Lipovetskij, Ncizvestny, & Neiz-
vestnaya (1987). We bave simply classified our objects as 
E/SO (N- 31) (wbenever no trace of spirai structure is 
observed), S (spirals) (N = 72 objects, wbicb are generally of 
subtypes earlier tban Sbc), and S/SO (N = 4) (in a few cases 
of uncertain classification). 
Many Seyfert galaxies, visually classified as elliptical, are 
likely to really be lenticular since recent attempts (Zitelli et 
al. 1993; Granato et al. 1993; Kotilainen & Ward 1994) to 
decompose Seyfert images into tbree major light com-
ponents (bulge, disk, and nucleus) bave revealed tbat a disk 
is required in almost ali cases. Many objects lack morpbo-
logical classificati o n; t bis is also due to the widespread pres-
ence of amorphous, disturbed, aod peculiar morphologies 
in Seyfert galaxies (see, e.g., Adams 1977; MacKenty 1990). 
Amorpbous, very peculiar, and compact morphologies are 
left unclassified. Although some amorpbous objects may 
bave been inconsistently classified in the literature as E/SO, 
tbey tend to bave less dominant disks than spirals 
(MacKenty 1990). 
Applying the aforementioned two-sample tests to tbe 
A(log P,) distributions relative to subsets of galaxies of dif-
ferent morphological types, we find tbat compact radio 
cores tend to be more frequently detected in E/SO objects 
tban in objects that bave otber morpbologies, typically at a 
significance level close to 2 a. Table l lists the numerical 
outcomes, namely, the total number of objects N, the 
number Nu1 of upper limits on P" and the probabilities p 
tbat the two subsamples come from tbe same underlying 
distribution, according to tbe application of the five two-
sample tests on some subsample pairs. Tbe effect, wbicb 
indicates that E/SO galaxies bave a radio core emission tbat 
is more powerful tban 'otber objects' typically by a factor of 
2, becomes marginally significant in subsamples of rela-
tivcly ncarby objects (e.g., with distance D< 150 Mpc), 
because of poorer statistics. On the other hand, in this 
respect no difference is observed between spirals of earlier 
(SO/a, Sa, Sab) and later (Sb, Sbc, Se) subtypes. 
Our finding, wbicb is not due to different proportions of 
morpbological types in Sl and S2 objects, refiects the pres-
ence of some radio-loud objects (e.g., 3C 120, 3C 327) in our 
sample; radio-loud objects are known to always be associ-
ated with early-type galaxies (see, e.g., the review by Wilson 
1992). Our result appears to be in line with the fact tbat, in 
radio surveys of generic samples of brigbt normal galaxies, 
compact radio cores are more common in E an d SO galaxies 
than in later types (see, e.g., tbe review by Roberts & Haynes 
1994). Moreover, it is also consistent with the fact tbat 
generic samples of early-type galaxies show more promi-
nent compact radio cores tban Seyfert objects (see tbe end 
of§ 2.1). 
2.4. Radio Cores and Optical Emission 
Searcbing for correlations betwecn tbe radio core emis-
sion and tbc galaxy optical luminosity, we analyzed thc 
corrclation betwcen the radio core loguritbmic fluxcs, log 
F,, and tbc corrccted total blue magnitudes n~. as well ns 
tbc correlation between the corrcsponding values of log P, 
and absolute magnitude M s. 
In generai, we bave taken B~ directly from the RC3 
catalog. If it was not available there, we took the uncor-
rected nT magnitudes from Lauberts & Valentijn (1989), 
Whittle (1992a), or Heisler & Vader (1994); for Mrk 291 and 
Mrk 841, wc took the B magnitudes derived by MacKenty 
(1990) for 30 kpc metric apertures (whicb are mucb greater 
than the galaxy sizes corresponding to the isophotal diam-
eters at 25 mag arcsec- 2). We evaluated the total magni-
tudes of 3C 120 and Fairall 49 by simply summing the 
nonstellar nuclear component and the galaxy component as 
separately estimated by Kotilainen & Ward (1994). W e cor-
rected these BT magnitudes for Galactic absorption, inter-
nai absorption, and K-dimming using the precepts given in 
RC3. Of the three corrections, tbc K-dimming correction is 
least important, wbereas the corrections for internai 
absorption and Galactic absorption are typically about 
equally important in spirai objects. In cases of unknown 
morpbological type, we assumed an Sa spirai morphology 
(T = l according to the RC3 code) since most Seyfert gal-
axies are early-type spirals. W e also took the BT magnitudes 
(corrected for Galactic absorption and K-dimming) derived 
by Heisler & Vader (1994) fora few objects in common witb 
ourlist. 
In generai, we analyze tbc signifìcance of tbc correlations 
betwecn two "uncensored" variables by computing tbc two 
nonparametric rank cocfficients, Spearman's r5 and Ken-
dall's rK (see, e.g., Kendall & Stuart 1977). In our case at 
least one variable (F< or P<) is censored. In testing tbe sig-
nificance of correlations between tbc variables x and y con-
taining censored data, we evaluate the probability p tltal the 
two variables are independent, relying on the Cox pro-
TABLE l 
CoMPAJUSONS BBTWI!I!N THil RADIO CoiUl PoWI!IlS 
oP OBIIICTS Ol' DIPI'Ili\BNT MnP.PIIOIAJOY 
Comp•ari~un Sample" N N.a p(Ga) p(G>) p( l.) 
s ......................... 72 49 0.075 O.Q70 0.062 
S+S/SO ................. 76 53 0.049 0.045 0.039 
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portional hazard model (whicb allows censored data for 
only one variable), tbe generalized Kendall rank correlation 
statistics, and tbe generalized Spearman rank-order corre-
lation coefficient. Tbe last two methods also allow simulta-
neous censoring in both variables, but Spearman's is known 
to be inaccurate for small samples (N < 30). These three 
correlation tests are hereafter referred to as C, K, and S, 
respectively. These correlation tests do not strictly requirc 
that tbc censored points be randomly distributed, but they 
perform better if tbe censored points are not localized in a 
particular quadrant of tbe x-y piane. In severa! cases, for 
simplicity's sake, we will mention only tbe mean probability 
p tbat results from tbe application of the tbree correlation 
tcsts. 
In order to examine tbe relationship between tbe radio 
core emission and emission in other wave bands, we sball 
deal with correlations botb between fluxes and betwcen 
luminosities. Flux-flux plots will rcvcal tbc intrinsic 
relationsbip bctwccn luminosities undcr limited circum-
stnnccs (in the case of uncensorcd data ami a lincar 
relationship). Thcrefore we will also study luminosity-
luminosity correlations, but wc will keep in mind tbat the 
use of luminosities instead of fluxes tends to introduce a 
distance bias into tbe data, as luminosities are correlated 
with distance in flux-limited samples. In the case of signifi-
cant total luminosity-luminosity correlations, we shall 
attempt to estimate the influence of the distance effect on 
the correlations between luminosities in order to draw reli-
able conclusions about the existence of a physical relation-
ship between emissions in two wave bands. 
Basically, we shall do this by applying tbe new test for 
partial correlation in the presence of censored data devel-
oped by Akritas & Siebert (1996, bereafter the AS test), wbo 
bave extended to censored data tbc concept of Kendall's 
partial rank correlation with uncensored data (see, e.g., 
Siegel 1956). Tbe resulting partial-correlation coefficient 
yields a measure of the correlation between two data sets 
(e.g., luminosities in two wave bands, in our case) indepen-
dently of their correlation with a third data set (the galaxy 
distances, in our case). Thus tbe AS partial-correlation test 
is a good approach to free the luminosity-luminosity corre-
Jation from the individualluminosity-distance correlations. 
We also use the AS test for partial-correlation analysis of 
uncensored data sets. 
Applying tbc C, K, and S correlation tests, we fìnd no 
signifìcant log F,-B~ correlations for S1 (N= 39, Nu1 = 
27), S2 (N= 51, Nu1 = 25), andali objects (N= 92, Nu1 = 
54). The study of the log P,-Ms total relation confirms tbe 
absence of a total correlation for S2's but yields a fairly 
strong total correlation for S1's (with a mean p= 0.02), 
together with u marginai correlation for the wbole sample 
(with a mean /' = 0.08). In order to explore whcthcr thesc 
two correlations can be totally induccd by a distance bias, 
we applicd tbc AS partial-corrdation test to thc log 1'<-M8 
relation. We find no significant partial correlation between 
log P< and M s. wbich means tbat the total correlation 
bctween tbc two quantities is simply an artifact of the dis-
tance bias. 
In ordcr to vcrify this conclusion, wc huvc takcn the 
homogcncous (albcit not very accurate) sci of total V mag-
nitudcs (corrcctcd for foreground cxtinction and galaxy 
inclination) estimated by De Grijp et al. (1992) for the 
objects in common witb thcir sample. Again, wc find no 
significant log F<-V corrclation for S1 (N= 30, Nu1 = 23), 
S2 (N= 65, Nu1 = 34), and all objects (N= 95, Nu1 = 47) 
but a correlation between intrinsic luminosities (log P, and 
M v) for S2's (with a mean p= 0.03) and for ali objects 
(mean p = 0.04). By applying the AS test, we verified again 
that tbese total correlations are simply spurious distance 
effects. 
For the S2 galaxies, which generally bave a small non-
stellar (nuclear) light component, we can further try to esti-
mate tbe bulge magnitude simply by subtracting the 
contribution of disk emission. We bave given a rough esti-
mate of the disk contribution by relying on the empirica! 
mean relation between tbe bulge-to-disk ligbt ratio and tbe 
morphological type as determined by Simien & de Vaucou-
leurs (1986) from bulge/disk dccomposition of nearly 100 
galaxies. Tbeir sample contains severa) Seyfert galaxies, and 
tbese do not deviate systematically from tbe mean relation. 
Explicit bulge/disk light decompositions bave not been used 
since the scattcr in tbc bulge-to-disk light ratio versus mor-
phological type is mainly due to errors in photometric 
dccomposition (see, e.g., Giuricin et al. 1995b). According to 
thc mean rclation derived by Simien & de Vaucouleurs 
(1986), we adopt tbe following conversion L\m (in mag) from 
bulge-plus-disk magnitudes to bulge magnitudes as a func-
tion of the Hubble morphological stage T (coded as in 
RC3): O mag for elliptical galaxies, 0.47 mag for T= -3, 
0.61 for T = -2, 0.73 for T = -l, 0.86 for T= O, 1.02 for 
T = l (Sa), 1.23 for T = 2, 1.54 for T = 3 (Sb), 1.97 for 
T = 4, and 2.54 for T = 5 (Se); we adopt L\m = 0.6 for 
generic SO's, L\m = 0.5 for E/SO objects, and Am = l.O for 
generic spirals or for objects with unknown morphology. 
For S2 objects with available BT (N= 51, Nu1 = 25) or V 
(N == 65, N ut = 34), we find that F, is unrelated to tbc 
apparent magnitude of the bulge. P< is also unrelated to the 
absolute magnitude of the bulge, when tbe distance effect is 
removed. 
We also wisb to explore the relation between the radio 
core emission and the nonstellar optical BVR magnitudes 
evaluated by some autbors tbrougb a subtraction of tbe 
host galaxy's stellar component, whose contribution is 
important even in small nuclear apertures for Sl objects. In 
the choice of data, we give preference to the eco imaging 
studies by Granato et al. (1993) for an optically selected 
(mostly UV-excess--selected) sample of Sl's and tbat by 
Kotilainen, Ward, & Williger (1993) for a bard X-ray-
sclected sample (see also Kotilainen & Ward 1994). In case 
of severa! entries for one object, we took the average of the 
fluxes. Granato et al. (1993) listed magnitudes corrected for 
Galactic absorption. We corrected Kotilainen et al.'s (1993) 
nuclear magnitudes for Galactic absorption as in RC3, fora 
standard extinction law (Av = 0.15A8 , AR = 0.14Ay). There 
are N= 25 objects (witb Nu1 = 15 upper limits on F,) with 
known nonstellar n magnitudes in our sample (N = 26, 
with N ul = 16 for lhe V an d R data). They are mostly S l 
objccts. 
For Sl andali objects, we detect neither significant corre-
lations between F, and the apparent nuclear magnitudes (in 
ali tbrce bands) nor significant partial correlations between 
P. an d tbc corrcsponding absolute nuclcar magnitudcs. 
'rl1ìs rcsult docs noi change if wc add a fcw nuclear magni-
tudcs (corrccted for Galactic absorption) that we derived 
from rough cstimates of magnitudes or fluxes available in 
the litcrature (n= 15.6 for Mrk 1148, Smith et al. 1986; 
R = 15.6 for MCG-6-30-15, McAlary & Rieke 1988; 
B = 14.4 for Il Zw 136, Smitb et al. 1986). 
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For N= 25 objects (Nu1 = 14) with known B~ and non-
stellar B magnitudes, we can first subtract the nonstellar 
contributions from the total emission in blue light and then 
the disk contribution obtained by means of the aforemen-
tioned àm-values. These objects are mostly Sl's (N= 20, 
Nu1 = 12). Again, F, and P, turn out to be unrelated to their 
total and disk stellar emissions. The addition of a few S2's 
with available nonstellar B magnitudes leads to a significant 
P.-absolute magnitude correlation, which can be explained 
simply as a selection effect (fora given totalluminosity, S2's, 
hosting much fainter optical nuclei, ha ve brighter bulge and 
disk luminosities than S1's). 
We conclude that the radio core emission is unrelated to 
the total opticalluminosity of the host galaxy, to the total 
and bulge stellar luminosity, and to the nonstellar nuclear 
luminosity. We bave verified that this holds true no matter 
whether we remove E/SO galaxies from ali samples or 
whether we restrict ourselves to uncensored radio data only. 
Thus, in Seyfert galaxies, the behavior of radio core emis-
sion clearly differs from that of t o tal radio emission and that 
of centrai radio emission (coming from areas of a few arcse-
conds in size); both appcar to be related to the total optical 
luminosity (see, e.g., Edclson 1987) and cspccially to thc 
bulge opticalluminosily (see, e.g., Whittle 1992c). 
lt is interesting to nole also t h al tbc compact ( < 0':03) 
radio cores detected at 2.3 and 8.4 GHz with tbe Parkes-
Tidbinbilla Interferometer in generic samples of early-type 
galaxies (Slee et al. 1994) are unrelated to tbc M 8 absolute 
magnitudes. We bave checked this by applying tbe AS 
correlation test to tbc radio core powers (interpolated at 5 
GHz) and M 8 -values, as tabulated by Slee et al. (1994~ for 
tbeir subsets of galaxies of low and high radio power 
(N= 62, Nu1 = 19 and N= 85, Nu1 = 25, respectively). 
Our result appears to be particularly robust for the total 
optical luminosity, because of the fairly large data sample, 
and less reliable for the nonstellar nuclear light, because of 
small number statistics. If we want to regard Seyfert nuclei 
simply as scaled-down versions of quasars, wc would expect 
a radio-optical correlation sucb as that noted by Lonsdale 
et al. (1995) for the fairly compact radio structures detected 
by Kellermann et al. (1989) in their 5 GHz VLA survey of 
the Bright Quasar Sample (at -0':5 and -18" resolutions). 
However, by applying the AS correlation test to the lumi-
nosities tabulated by Lonsdale et al. (1995), wc find that the 
optical-radio core correlation is not statistically significant 
for the subsample (N= 23, Nu1 = 7) of low-redshift 
(z :S: 0.10) objects. One has to almost double the number of 
objects (increasing tbe limiting z-value up to z - 0.2) in 
order to reach a significant correlation a t a ;;:::: 2 a leve!. But 
the compact radio sources detected in distant quasars can 
hardly be compared to our Seyfert radio cores, wbich bave 
pbysical sizes smaller by an order of magnitude (or more). 
2.5. Radio Cores and Near-Infrared Emission 
observations allowed the authors to separate the nuclear 
light from the stellar emission of the host galaxy. For 
N= 28, 27,34 objects (with Nu1 = 17, 16, 11), mostly Sl, we 
note marginai correlations between F, and the apparent 
NIR magnitudes (forali objccts, no t for S l 's alone), together 
with no partial correlations between P, and absolute NIR 
magnitudes. 
Spinoglio et al. (1995) bave estimated total NIR magni-
tudes for 27 Seyfert objects in common with our list. For 
S2's, they used RC3 growth curves to extrapolate from mea-
sures obtained in the largest apertures to the total flux (as 
done for non-Seyfert galaxies), but only when the largest 
apertures were so large that tbe nuclear component no 
longer affected the shape of the growth curve. For Sl's, 
whose NIR light is much more strongly coneentrated than 
any of tbc norma! galaxy growth curves, they used the 
galaxyjnucleus decompositions mentioned in the last para-
graph and summed these two components to obtain tbe 
total NIR flux. We used the latter approach to obtain the 
total flux in the K band for another 19 Seyfert galaxies (not 
includcd in Spinoglio et al. 1995) with available galaxy/ 
nuclcus dccompositions. For a lo tal of 23 S l 's (N ul == 13), 23 
S2's (Nu1 ... IO), and SI plus S2, wc do nol find any corrc-
lalion bctwccn core radio 11ux (luminosity) and total 
K-band flux (luminosity). 
In conclusion, the radio core emission is unrelated to the 
total and nonstellar nuclear NIR emissions. This holds true 
whether we drop out E/SO galaxies or retain detected 
objects only, or both. As in the case of the optical-radio 
correlation discussed in § 2.4, our result is more reliable for 
the total than for the nuclear NIR luminosity, for whicb 
statistics are poor. 
2.6. Radio Cores and M id- and Far-Infrared Emission 
Mid-infrared (MIR) emission from Seyfert nuclei is sub-
stantially due to nonstellar radiation. Nuclear radiation 
predominates in the small-beam MIR measures and also in 
the large-beam I RAS MIR data, whereas the bulk of the 
IRAS far-infrared radiation is contributed by the emission 
of galactic disks (see, e.g., Rodriguez-Espinosa, Rudy, & 
Jones 1987; Giuricin, Mardirossian, & Mezzetti 1995a). 
Consulting basically the compilation by Giuricin et al. 
(1995a) and the new observations by Maiolino et al. (1995), 
wc bave gathered together ground-based small-aperture 
(;510") measures in the standard N band(~- 10 pm). We 
bave also collected IRAS MIR (at ~- 12 and 25 pm) and 
FIR (at ~- 60 and 100 pm) measures, giving preference to 
reference sources that report co-added survey data (e.g., 
Rush, Malkan, & Spinoglio 1993; De Grijp et al. 1992; 
Mazzarella, Bothun, & Boroson 1991; Sanders et al. 1989; 
Hill, Becklin, & Wynn-Williams 1988; Helou et al. 1988) 
and sensitive pointed observations (Edelson & Malkan 
1987) over catalogs that report I RAS point-source fluxes 
(e.g., Fullmer & Lonsdale 1989). Consultation of the 
Catalog of Infrared Observations, by Gezari et al. (1993), 
has been a valuable aid in compiling infrared data from the 
literuture. 
We lìnd lhat f', is posilivcly correlatcd wilh the lluxcs in 
thc N hand ami in four l RAS bands (hereartcr FN, F 11 , FB, 
F 60 , F 100) forali objects and for S2's because of the censor-
ing pattern of the F.-values of S2's (censored values of F, 
cluster in the region of low infrared fluxes). However, appli-
cation of the AS test to the Juminosity-luminosity dia-
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(monochromatic) luminosities L 12 (a t the -98% signifi-
cance leve!) and marginally witb L 25 forali objects. If Sl's 
and S2's are analyzed separately, we stili find marginallog 
P,-log L 12 correlations for Sl's and 82's, togetber with a 
moderate log P,-log L 25 correlation (at the -95% level) for 
S2's. Moreover, whenever we restrict ourselves to objects 
detected both at radio and infrared wavelengths, we stili 
detect partial luminosity-luminosity correlations for L 12 
(N= 41; -95% leve!) and for L25 (N= 55; 99.1% leve!). 
There are no partial luminosity-luminosity correlations in 
the other wave bands (not even in tbe case of uncensored 
dataonly). 
Furthermore, we explored possible correlations of radio 
core emission with the IRAS colors F12/F25 , F12/F60 , 
F15/F60 , and F 60/F100, omitting some galaxies that are 
undetected in two adjacent IRAS bands. F, does not correl-
ate with tbc IRAS colors, whercas P. shows significant posi-
tive t o tal corrclations with the ratios F 12/ F 60 , F 25/ F 60 , and 
F60/F100 • However, by applying the AS test (witb the dis-
tance taken as the third variable), we bave verified that the 
latter corrclation is totally induced by thc fact that distant 
and MIR-bright objects tcnd to have greatcr Ft.o/F 100-
vulues (see, e.g., Giuricin et ul. 1995n). On thc other band, 
wc lìnd lhat the rclations log r•, log (l•'ll/I•'60) and log 
P,-log (F25/F60) are not entirely induccd by the positive 
relations between MIR luminosity and FM1p}FFIR colors, 
which are ascribed to a decreasing relative contribution of 
the cool emission from galactic disks in higb-luminosity 
AGNs (Giuricin et al. 1995a); even when tbc distance effect 
is removed, they remain signifìcant (to the 98% and 97% 
confìdence levels, respectively, forali objects). In particular, 
the partial log P ,-log (F 12/log F 60) correlation is signifi-
cant even for uncensored data only (N= 54; >99.9% leve!). 
The two correlations are consistent with tbc fact that P, is 
related to Lu and Ll5 but not to L 60 • 
Table 2 presents some results related to the correlations 
between radio core power and infrared luminosity or color, 
i.e., the total number of objects (N), tbc number of upper 
limits o n F • (N uJ, tbe number of upper limits o n the infrared 
quantity (N~J. tbe partial Kendall's t correlation coefficient, 
tbc square root of the calculated varianee, u, and the associ-
ated probability p of erroneously rejecting the null hypothe-
sis (i.e., no correlation) (see Akritas & Siebert 1996). Figure 
4 sbows the log P,-log L 12 plot. 
We conclude that radio core emission tends to increase 
with MIR emission (which is essentially a property of the 
nuclear source) and with the flattening of the FIR-to-MIR 
energy distribution, while it is unrelated to the FIR emis-
sion (whicb comes mostly from the host galaxy). The 
absence of correlations between P, and N-band infrared 
luminosity might be due to small number statistics. 
Incidentally, Seyfert galaxies show a relation between the 
centrai N-band emission and the (total and extended 
eentral) radio emission (see, e.g., Ulvestad 1986; Telesco 
1988); besides, they appear to lie on the same tight FIR-
total radio correlation as norma! spirals, ultraluminous 
infrared galaxies, and radio-quiet quasars (see, e.g., Sopp & 
Alexander 1991). 
2.7. Radio Cores and X-Ray Emission 
We wish to investigate the relation between the radio 
core emission and the soft and hard X-ray emissions found 
in severa) X-ray survcys. In the case of multiple entries for a 
galaxy, wc bave adopted the mcan valucs ofthe X-ray fluxes 
Fx published in a rcfcrcnee source. We chose unabsorbed 
fluxcs if availablc, ullhough, in some cascs (e.g., NGC 1068), 
stundard corrcctions for llux absorption are inadequate. 
The fìrst sample of soft X-ray fluxes (in the 0.5-4.5 keV 
band) is based on the large compilation by Green, Ander-
son, & Ward (1992). These authors compiled the IR and 
X-ray luminosities of a large sample of norma! galaxies, 
starburst galaxies, and AGNs, observed with both tbe Ein-
stein Observatory and IRAS. Almost ali the X-ray measures 
were taken with tbe Imaging Proportional Counter (IPC) 
aboard Einstein, although a few were obtained with tbe 
High Resolution Imager. Green et al. converted published 
X-ray luminosities to the chosen bandpass (0.5-4.5 keV) 
when necessary, and they used published fluxes obtained 
from X-ray spectral fits when available. From the tabulated 
luminosities (corrected for Galactic absorption) and red-
shifts, we estimated the X-ray fluxes Fx (or upper limits) for 
37 Seyfert galaxies (mostly S1) in common with our sample 
(witb Nu1 = 20 upper limits on F, and N~1 =l upper limit 
OD Fx). 
Furthennore, we consider a second sample of soft X-ray 
data (Einstein IPC fluxes) that includes the unabsorbed 
X-ray fluxes (in the 0.2-4 keV band) derived by Kruper, 
TABLE 2 
CoRRilLATIONS BBTWili!N RADio CollE PoWER AND INFilAJU!D QuANTJTIBS 
Variables/Sample N N., N~, q p 
Jog P,-log LN• ali ......•..•... 55 29 0.025 0,045 >0.10 
Jog P,-log Lu: 
SI ..........•................. 54 40 19 0.046 0.027 0.09 
S2 ............................ 88 47 36 0.056 0.032 0.08 
Ali ··························· 144 89 57 0.053 0.022 0.02 
log P, log I-15 : 
S1 ............................ 54 40 7 0.008 0.029 >0.10 
S2 ............................ 88 47 3 0.065 0.033 0.05 
Ali ........................... 144 89 IO 0.038 0.023 O. IO 
log l' ,-lug 1.6 .,, ali ............ 144 89 4 0.002 0.026 >0.10 
log l'i log L 100, ali ........... 144 89 21 0.018 0.025 >0.10 
log P,-log (F11/F60), ali. ..... 140 85 S3 0.058 0.025 0.02 
log P.-log (F15/F60): 
St ............................ SI 37 0.020 0.048 >0.10 
S2 .........•.................. 87 46 0.079 0.036 0.03 
We bave explored the relations between the radio core 
emission and the nonstellar (nuclear) near-infrared (NIR) 
JIIK magnitudes. Wc took these magnitudes directly from 
the results of lhe NIR (K band) imaging studies 
(complemented by NIR photomelry) of Zitelli et al. (1993) 
and Danese et al. (1992), from the NIR imaging obser-
vations carried out by Kotilainen et al. (1992a, 1992b) and 
Kotilainen & Prieto (1995), and from the K-band imaging 
of the spectroscopically selected CfA Seyfert galaxies by 
McLeod & Rieke (1995), in order of preference. These grams indicates that P, correlates fairly well with th::e~-----------------======================;;;;;;;;:;===------------Ali ........................... 140 85 0.064 0.028 0.02 
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F1o. 4.-Thelog P,-log Lu plot, wbere Lu is the IRAS 121-'m luminosity (expressed in W Hz- 1~ Symbols are u in Fig. 2. 
Urry, & Canizares (1990) for 27 Seyfert galaxies (mostly S1) 
in common (N ul = 15) together with the X-ray fiuxes (in the 
same band) or upper limits derived by Fabbiano, Kim, & 
Trinchieri (1992) for another five Seyfert galaxies (with 
Nu, = 2, N~,= 2). 
The third sample of soft X-ray data comprises the Ein-
stein IPC fiuxes (in the 0.16-3.5 keV band) derived by 
Wilkes et al. (1994) for 20 Sl objects in common with our 
sample(Nu1 = 14). 
Two sets of 2 keV ftuxes were derived by W alter & Fink 
(1993) from the spectral analysis of the soft (0.1-2.4 keV) 
spectra of Seyfert galaxies detected with the Position Sensi-
tive Proportional Counter (PSPC) aboard ROSA T. They 
described the spectra in two manners, namèly, using a hard 
X-ray power-law component, a low-energy absorption, 
both with and without the addition of a soft X-ray com-
ponent represented by a thermal bremsstrahlung mode!. In 
both cases the 2 keV fiuxes are mainly contributed by the 
hard X-ray power-law component. There are N = 15 
(Nu1 = 10) objects in common with our sample. 
The ROSA T Al! Sky Survey of l RAS galaxies (Boiler et 
al. 1992) providcs a fifth sample of 19 objects (with N •1 = 
13) detected with the PSPC detector. We considcred the 
tabulated ftuxes in the 0.1-2.4 ke V encrgy band. 
Finally, wc constructed a comhincd samplc of soft X-ray 
data, taking thc l keV ftuxes (conectcd for ahsorption) as 
rcportcd in thc catalog of X-ray spcctra of AGNs by 
Malaguti, Bassani, & Caroti (1994) for 44 objects (Nu1 = 30) 
detected with the IPC or SSS dctcctors aboard Ei11stein and 
with the ROSA T PSPC. In the case of multiple entries for a 
galaxy, we adopted the mean value of F x· 
For the six samples ofsoft X-ray data, we generally found 
no fiux-fiux (F,-Fx) correlations (except for the last sample). 
For S1 and ali objects, wc noted no partial luminosity-
Iuminosity (Pc-Lx) corrclations (although the 14 uncensored 
data of the last sample correlate at the ~98% significance 
leve!). 
Let us turo to higher energy X-rays, which, as compared 
to soft X-rays, suffer less attenuation by interstellar matter 
andare better indicators of AGN emission (on energy and 
rapid-variability grounds). Short- and long-term hard X-ray 
variability is a common ph-;:nomenon in AGNs, but the 
fiuxes do no t generally vary by more than a factor of 2 (see, 
e.g., Grandi et al. 1992). 
The llEAO 1 A-1 ( -2-20 keV) sample of identified 
AGNs, the so-called LMA sample, studied by Grossan 
(1992) has N= 18 objects (with Nu1 = 11) in common with 
ours. We took the 5 keV fluxes as derived by Grossan 
(1992). The Gi11ga (~2-10 keV) sample of AGNs has 
N= 16 objects (with Nu1 = 6) in common. We took the 
2-1 O ke V fiuxes mostly from Nandra & Pounds (1994) an d 
from Williams et al. (1992) for Il Zw 136, Awaki et al. (1991) 
for IRAS 15091-2107 and Fairall 49, and Koyama et al. 
(1989) for NGC 1068. The EXOSAT X-ray spectra of 
detectcd AGNs analyzed by Turner & Pounds (1989) 
provide a set of hard X-ray (2 10 kcV) nuxcs for 17 objects 
in common, to which wc addcd the EX OSA T data on Mrk 
841 and Il Zw 136 (Saxton et al. 1993), ESO 12-G21 
(Ghosh & Soundararajaperumal 1992), Mrk 1148 (Singh, 
Rao, & Vahia 1991), Mrk 618 (Rao, Singh, & Vahia 1992), 
IRAS 12495-1308 and 15091- 2107 (Wanl cl al. 19KK), 
and Mrk 705 (Comustri cl al. 1992). 
Of the aforemcntioncd X-ray data samplcs, which yield 
no F,·Fx correlations, only thc widest, the EXOSAT 
sample (N = 25, N ul = 14}, shows a weak partial 
luminosity-luminosity (P c·Lx) correlation (at the 94.5% · 
confidence leve!). 
Last, we constructed a combined sample of hard X-ray 
broadband fiuxes by adding to the EXOSAT sample the 
Ginga 2-10 kcV fiuxes of Fairall49 (Awaki et al. 1991), the 
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TABLE 3 
CoRR.ELATION BI!TWEI!N RADIO CoRE PoWl!R AND HAllD X·RAY EMISSION 
Variables N N.1 N~1 p 
log P,-log Lx...... 30 17 0.144 0.062 0.021 
Einstein MPC 2-10 keV fiuxes (or upper limits) of NGC 
1566, NGC 4235, and Mrk 541 derived by Halpern (1982), 
and the ASCA GIS-plus-SIS estimated fiux ofNGC 5252 in 
the 2-10 keV band (Cappi et al. 1996). This combined 
sample (N= 30, Nu1 = 17, N~1 = 2) confirms the presence of 
a partial P,-Lx correlation at the 97.9% confidence leve! 
(see Table 3) for ali objects (of which N = 13 objects with 
unccnsored data correlate al a similar leve! of statistica! 
significance). Figure 5 shows the log Pc-log Lx plot. 
In sum, there is no sure evidence that the radio core 
emission is related to the soft X-ray emission, but we can 
say that it is likely to be related to the hard X-ray emission, 
sincc this comes out in the widcst relevanl data samplcs. 
Incidcntally, severa! studics have eslablishcd a corrclation 
bctwccn X-ray cmission and radio cmission in AGNs. 
Radio-loud AGNs (quasars and Scyfert galaxics) are gener-
ally believed to be stronger X-ray emitters than their radio-
quiet counterparts (see, e.g., Worral et al. 1987; Unger et al. 
1987; Kruper et al. 1990), and the proportion of radio-loud 
AGNs appears to increase with X-ray luminosity (Della 
Ceca et al. 1994). Furthermore, the soft X-ray spectral 
slopes show some dependence on radio power in quasars 
(see, e.g., Wilkes & Elvis 1987; Baker, Hunstead, & Brink-
mann 1995). 
2.8. Radio Cores and Extended Radio Emission 
In order to explore the relation between the radio core 
emission and the total radio emission of Seyfert galaxies, we 





observations made at lower resolution and at frequencies 
dose to 2.3 GHz. According to Edelson's (1987) estimates, 
the total radio emission of Seyfert galaxies includes a t least 
a -20% contribution from the disk of the underlying 
galaxy. We took the total fiuxes FT of detected Seyfert gal-
axies from Wright (1974), Wilson & Meurs (1982), Gioia et 
al. (1983), Tovmassian et al. (1984), Ulvestad & Wilson 
(1984a, 1984b), Unger et al. (1986, 1987), Harnett (1987), 
Burns et al. (19871 Edelson (1987), Condon (1987), 
Antonucci & Barvainis (1988), Ulvestad & Wilson (1989), 
Kellermann et al. (1989), Unger et al. (1989), Condon et al. 
(1990), Condon & Broderick (1988), Klein, Weiland, & 
Brinks (1991), Gregory & Condon (1991), van Driel, van 
den Brock, & de Jong (1991), Neff & Hutchings (1992), 
White & Becker (1992), Cram, North, & Savage (1992), 
Miller, Rawlings, & Saunders (1993), Vader et al. (1993), 
Slee et al. (1994), Gregorini et al. (1994), and Bicay et al. 
(1995). We converted the fiuxes measured at different fre-
quencies (mostly at -1.4 and -5 GHz) to 2.3 GHz with the 
udoption of a spectral index n= -0.7. 
We found total radio ftux data for N = 92 objects (with 
N.1 =55 upper limits on F, and N~ 1 = 13 uppcr limits on 
F T>· As expected, for objects with detected radio cores, the 
total radio fiux F r converted to 2.3 GHz is, in generai, 
within the errors, no t smaller than the radio core fiux F <' 
with the notable exception of Mrk 841, for which Roy et al. 
(1994) listed a radio core flux (F< =55 mJy) much greater 
than the total fiux measured by Kellermann et al. (1989) 
with the VLA in the D configuration a t 5 GHz (F T = 1.5 
mJy). Moreover, in 15 cases, "censored" or "uncensored" 
values of F T are smaller than the corresponding "censored" 
values of F c• mostly because of the limited sensitivity of Roy 
et al.'s (1994) survey. 
Wondering how much of the total radio fiux comes from 
the compact radio core itself, we calculated the Kaplan-
n . ·~ 
L .. J L. __ j_ _ __L__J. __ .l __ .L __ _t_ __ _l __ ~_l ___ [ __ l_ L.-'--'----'-----'--
40 41 42 41 45 
F10. 5.-Thelog P,-log Lx plol, w bere Lx is lhe X-ray luminosity (expressed in ergs s 1) in l be -2 --lO ke V energy band. Symbols are as io Fig. 2. 
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Meier distribution of log (PJPT) for objects with detected 
FT. The distribution function of log (P,/Pr) has a median 
of -0.76, together with 75th and 25th percentiles of -1.49 
and -0.41, respectively. The medians are -0.90 and -0.73 
for Sl's and S2's, respectively, but they are not statistically 
different (because of small number statistics). We bave 
checked that the median and the two percentiles do not 
change appreciably if we replace some unreasonable, posi-
tive values of that quantity (see previous paragraph) with 
zero. Hence we can say that the compact cores contribute, 
on average, a relatively small fraction ( -17%) of the total 
radio emission in Seyfert galaxies. 
W e ha ve verified that greater fractions (- 22% and 
-56%) are contributed by the compact cores observed in 
Slee et al.'s (1994) low-power sample of early-type galaxies 
(at similar resolution) and by those observed in Lonsdale et 
al.'s (1995) QSO sample (at lower resolution). The corre-
sponding media n contribution is smaller (- 5%) in Lons-
dale et al.'s (1993) VLBI experiment, which has, however, 
higher sensitivity than Roy et al.'s (1994) survey. The 
median contribution is even smaller (-t%) in Sadler et al.'s 
(1995) sample of non-Seyfert spirals observed at similar 
resolution and sensitivity. 
At first glance, there seems to be no significant partial 
correlation between the radio luminosities P, and PT corre-
sponding to the nominai values of F, and F T• despite the 
correlations between fiuxes and between uncensored values. 
But we bave recognized that this apparent negative result is 
essentially due to the presence ofseveral (15) cases in which 
a fairly high "censored" value of P, is accompanied by a 
lower, "censored" or " uncensored" value of P T· lf w e rea-
spnably set the "censored" value of P, equa! to the corre-
sponding value of Pr in all tbese cases, we find a significant 
partial P,·Pr correlation, at the -96% leve!, for S2 and all 
objects. Table 4 lists the relevant results. Subtracting tbc 
core flux from the total radio flux, we can perform a similar 
analysis ofthe correlation between P, and Pr- P,. In this 
case, wben P, is censored, we simply take an upper limit of 
Pr- P, equa! to the corresponding value of PT. We find 
that P, is related also to the extended radio power PT- P,. 
Our result is consistent with what is observed in many 
samples, which, being less heavily censored, generally sbow 
a good correlation between radio core and total emission 
(e.g., Slee et al.'s [1994] early-type galaxies, Lonsdale et al.'s 
[1995] QSOs, and Neff & Hutchings' [1992] luminous 
IRAS galaxies), in agreement witb results concerning 
powerful radio galaxies (e.g., Fabbiano et al. 1984). On the 
other band, tbere is no such correlation witbin Lonsdale et 
al.'s (1993) luminous IRAS galaxies and Sadler et al.'s (1995) 
beavily censored sample of non-Seyfert spirals. 
In order to calculate the linear regression line in tbc case 
of censored data, we use Schmitt's method (see, e. g., Iso be et 
al. 1986), which works even when censoring is present in 
both variables. We find P, oc plJ.o±o.t for all objects (P, oc 
P~·9:1:o.t for S1's and P, oc P}·1 0 ·1 for S2's). If wc drop out 
the "censored" values of PT and repeat the linear regression 
analysis using in addition the puramctric and nonpara-
metric EM (expeclation and maximization) algorithms, 
which work only when only o ne variable is "censored," wc 
confirm the aforementioned result. Tbc value of tbc slope 
wc find is intermediate between the steep slope (1.9 ± 0.7) 
found by Sadler et al. (1995) for tbeir spirai sample and the 
typical value (0.7) for high- and low-radio power early-type 
galaxies (see, e.g., Slee et al. 1994). However, if we repeat the 
linear regression analysis for E/SO Seyfert galaxies only 
(N= 20 with N.1 = 9, N~1 = 1), we find a slope of0.8 ± 0.2, 
which is consistent wilh the value of0.7 mentioned above. 
We bave inspected the cbaracteristics of the inner radio 
structure on arcsecond or subarcsecond angular scale for 59 
objects for which relevant information is available in the 
literature (i.e., in the references previously cited in this sub-
section and in Norris 1988, Wilson & Tsvetanov 1994, and 
Kukula et al. 1995). We bave found lhat P, is unrelated to 
the morphologies of tbc inner radio structures classified as 
linear, diffuse, slightly resolved, and unresolved, according 
to the classification introduced by Ulvestad & Wilson 
(1984a). 
Moreover, there are 35 objects for whicb published high-
resolution ( < 1 ") MERLIN and (mostly) VLA observations 
bave detected an unresolved nuclear component (with a 
radio size ranging from ~0~8 to ~0~1), which is often 
embcdded in a diffuse component or is a part of multiple 
and elongated slructures. Converting the powers of these 
nuclear radio components (hereafter P J, mostly measured 
at 5 GHz, to 2.3 GHz (with the adopted n = -0.7), we 
evaluate the Kaplan-Meier log (P,/ P.) distribution (with 
N= 35, N~1 = 16). We derive a mean of -0.20 ± 0.10, a 
median of -0.26, and a 75th (25th) percentilc of -0.60 
( -0.05). From the fact that this distribution is shifted 
toward negative values (a t a ~ 2 a leve!), we argue that most 
objects bave extended radio structure on a subarcsecond 
scale. Our results strengtben those of Sadler et al. (1995}, 
which are based on a smaller Seyfert sample and refer to 
nuclear components on larger scales ( -1"-5"), observed 
with tbc VLA at 5 GHz. Sadler et al. bave already recog-
nized tbat the inner radio structures of Seyfert galaxies do 
not look like those of Slee et al.'s (1994) early-type galaxies, 
wbere compact radio cores dominate nuclear components 
on an arcsecond scale, observed a t 5 GHz with tbe VLA or 
the Australian Telescope. 
2.9. Radio Cores and Emission-Line Properties 
Searching for correlations witb radio core emission, wc 
considered tbc measures of [O m] 15007 narrow emission 
line fiux available in tbc literature, mostly as compiled by 
De Grijp et al. (1992), Whittle (1992a), and Dahari & De 
Robertis (1988a) (in order of preference). Besides the fact 
that line fluxes correlate fairly strongly with F,, wc also 
detect a weak partial correlation (at the -93% leve!) 
between tbe corresponding luminosities of ali objects (the 
correlation between N = 50 detected objects reaches the 
""'96% level). 
Wc furthermore considered the fluxes (or upper limits) of 
the narro w and broad components of the H/l emission line, 
mostly as given in the three papers mentioned above. We 
detect good partial correlations (a t the - 3 a leve!) between 
P, and the luminosity ofthe H/l narrow line, !.11,, for S2 and 
ali objects (although fluxes and uncensorcd data are 
unrelated). Table 5 lists thc relevant outslanding results of 
our partial-correlation analysis. Figure 6 shows the log 
P, log !.1111 plot forali objccts. 
Morcovcr, wc considcred the [O 111] 15007 narrow emis-
sion line widths mcasurcd al 50% and 20"/o levcls with 
respect lo the peak intensity. We have taken the former 
quantity mostly from Nelson & Whittle (1995), Whittle 
(l992a), and in a few cases from Dahari & De Robertis 
(1988a) and Vader et al. (1993); for the latter quantity, we 
relied on tbc compilations by Nelson & Whittle (1995) and 
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TABLE 4 
CORJU!LATION BI!TWEEN CORE AND TOTAL RADIO PoWBRS 
Variables/Sample N N •• N~. q p 
)og P,-log Pr: 
S2 .............. 44 20 4 0.153 0.070 0.028 
Ali .............. 92 55 13 0.076 0.037 0.041 
Whittle (1992a). Wc find that the two line width parameters 
are unrelated to P, (for N= 63, N,.1 = 36 and N= 43, 
N •• = 24, respectively), even if we drop out E/SO galaxies or 
undetected objects. 
For S2 objects, for which the narrow components of 
Balmcr lines are best determined, we find no correlations 
bctween P, (or F,) and an indicator of optical excitation, 
such as the narrow-line ratio ([O m] 15007)/HP (for 
N= 84, N.1 = 29 upper limits on F, and N~1 = 6 upper 
limits on HP flux). Neither do we find correlations between 
P, (or F,) and tbc ratio ([N u] 16583)/HIX (for N= 72, 
Nu1 = 39 upper limits on F., N~1 = l upper limit on line 
ratio); almosl allthc Jattcr ratios werc tak:cn from De Grijp 
et al. ( 1992). 
TABLE 5 
CoiUU!LA TION BI!TWEEN RADIO CoRE PoWERS AND I!MlssJON ÙNI!S 
Variablcs/Sample N 
log P,-log !,oDI)• ali. ..... 130 












N•• N~• q p 
80 o 0.040 0.022 0.069 
41 21 0.083 0.027 0.003 
56 21 0.073 0.024 0.003 
38 39 
Strong correlations between the (total or centrai) radio 
power, the widths of narrow emission lines, and the lumi-
nosities of the narrow emission lines (a measure of tbe 
power of ionizing photons reaching the NLR) bave been 
known for many years in Seyfert galaxies (see, e.g., Whittle 
1992b, 1992c). Also, Seyfert galaxies having greater infrared 
luminosities tend to display broader narrow emission lines 
(see, e.g., Veilleux 1991); the same behavior is observed in 
generic samples of luminous infrared galaxies (e.g., Veilleux 
et al. 1995). Remarkably, Miller et al. (1993) noted that the 
[O 111] 15007 luminosities are more closely related to tbc 
radio core than to extended radio powers in a sample of 
low-redshift (z < 0.5) quasars. Ali these correlations prob-
ably arise from interactions of ejected radio plasma with the 
ambient interstellar medium (see, e.g., the review by Wilson 
1992). 
By outlining the rclation between radio core and narrow-
line emissions, which is essentially driven by S2's, our study 
suggests that the energy that powers radio cores is funda-
mentally linked to the supply of energy for tbe centrai UV 
source that photoionizes tbc NLR. The absence of corre-
lation betwecn radio core power and narrow-line width 
might be due lo small numbcr statistics. 
2.10. Radio Cores and lnteraction Strength 
In order to describe the interaction strengtb on our 
objects, we considered some parameters defined in tbe liter-
ature: 
l. The dimensionless interaction class IAC, defined by 
Dabari (1985) as an integer that grows with the interaction 
effect on the galaxies as seen projected on tbc sky. This 
parameter describes botb the degree to wbicb a galaxy 
10 41 42 
Fio. 6.-Tbelog P,-log L"' plot, whereLu1 is the luminosity ofthe H/1 narrowemission line (in ergs s- 1). Symbols are as in Fig. 2. 
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TABLE 6 
CoMPAIWION lllfTWIII!N nm RADio CoRB PoWBR OP OII.II!CrS wrm AND wrmour CLOSI! CoMPANIONS 
N N.t 
SAMPLB 
PAW" INT=O INT=2 INT=O INT=2 p(G1) p(G,) p( L) p(Pa) p(P2) 
INT -o vL INT- 2 ...... 47 32 32 13 0.083 0.081 0.038 0.062 0.056 
Without E/SO galaxies 
INT • O VL INT- 2 ...... 34 27 
• Variablc: .1(log P). 
looks disturbed and its closeness to a neigbbor (if there is a 
close companion). Dahari assigned IAC = l to isolated or 
symmetric galaxies and IAC = 6 to bigbly distorted gal-
axies or overlapping objects. Later, many Seyfert galaxies 
were assigned IAC values by Dabari & De Robertis (1988a). 
The value of this parameter is available for 41 objects in 
common witb our sample (N ul = 24). 
2. The interaction class (bereafter IAC') defined on a 
scale or 1 to 6 by Whittle (1992a) as an indicator of tbe 
presence of a companion (relative size and proximity). 
Unlike the previous parameter, this quantity monitors only 
possible tidal perturbations by nearby companions and not 
the degree of morphological disturbance. It is tabulated by 
Whittle (1992a) and Nelson & Whittle (1995) for 48 objects 
(N ut = 29) in common. 
• 3. The disturbance class DC, defined on a scale of l to 6 
by Whittle (1992a) as an indicator of a visible response, 










27 11 0.009 0.008 0.004 O.OOS o.oos 
Whittle (1992a) and Nelson & Whittle (1995) for 43 objects 
(Nul = 28). 
4. The perturbation class PC, a more comprehensive 
parameter, which we define as max (IAC, IAC', DC). It is 
available for 66 objects (N ul = 39). 
5. The presence of a dose companion of a similar redshift 
(if its redshift is known). W e ha ve generally taken this kind 
of information from Dahari (1984, 1985), Dahari & De 
Robertis (1988a), MacKenty (1990), Heisler & Vader (1994), 
Rafanelli, Violato, & Barulfolo (1995), and the catalog by 
Lipovetskij et al. (1987). This information is available for 91 
objects (Nu1 =51). In generai, the selection of probable 
physical companions of unknown redshift is based on the 
amount ofmagnitude dilference and separation between the 
companion and the main component. Although, in most 
cases, different authors agree on the presence or absence of 
a dose companion, tbere is serious disagreement in the liter-
ature regarding 12 ambiguous cases. We simply subdivided 
2 2.5 
log D 
FIO. 7.-Thc Iog P,-log D plot (as in Fig. 2), but for only non-E/SO galaxies with some information on tbc presence of a ncarby comp~nion: D~ercnt 
symbols dcnotc galaxies witbout a companion (open eire/es), galaxies with a companion (fil/ed circles), and unccrtain cascs (crosses). Tbc stratght hoc ts from 
cq.<n 
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the 90 galaxies for wbicb tbis kind of information was avail-
able into objects witbout companions (to whicb we assigned 
a parameter INT = 0), objects witb companions (denoted 
by INT = 2), and ambiguous cases (denoted by INT = 1). 
Employing the five two-sample tests, we find no signifi-
cant difference in the .:1(log P<) distributions between 
objects with large ( > 3 or > 2) and small ( < 4 or < 3) values 
of tbe parameters IAC, lA C', DC, and PC (although objects 
witb large PC values tend to host sligbtly more frequently 
detected radio cores). 
On tbe other band, galaxies with companions (INT = 2) 
tend to bave a .:1(log Pc) distribution sligbtly shifted to 
greater values tban galaxies without companions 
(INT = 0), witb an average statistica! significance of ...... 94%. 
The inclusion of INT = l objects in the INT = O group or 
in the INT = 2 group confirms this result, with a slightly 
reduced statistica! signitìcance. But, if wc exclude E/SO 
objects, this effect becomes much stronger (>99% signifi-
cance levcl) and amounts to a median difference of a factor 
of ...... 3 in power. We have checked that this effect is not 
simply due to a slight differcnce in the S2/Sl number ratio 
between INT = O and INT = 2. Table 6 presents the most 
interesting results. Figure 7 sbows the log Pc-log D diagram 
for tbe non-E/SO galaxies witb INT = O (open eire/es), 
INT = l (crosses), and INT = 2 (filled circles). 
We conclude that radio core activity is favored by tbe 
presence of a close companion, at least in spirai galaxies. 
Our finding appears to be in line witb tbe results of the VLA 
radio survey of luminous IRAS galaxies by Neff & Hut-
chings (1992). Tbey noted tbat, in tbeir sample, whicb also 
includes many non-Seyfert galaxies, sources witb detected 
radio cores (of <0':8 size) preferentially reside in systems 
with a greater interaction strengtb, whicb was establisbed 
mainly on tbe basis of morphological disturbances 
(Hutchings & Nelf 1991). Interacting Seyfert galaxies bave 
also been found to display enhanced radio emission from 
the enti re galaxy an d from the centrai ( :$ 20") region (see, 
e.g., Dahari & De Robertis 1988b; Giuricin et al. 1990). 
3. SUMMARY AND CONCLUSIONS 
We may summarize our principal results as follows: 
l. The compact radio cores of Seyfert galaxies are char-
acterized by a median power of log Pc= 20.9 (W Hz- 1) 
together witb a median core-to-total power ratio of 0.17. 
They are roughly comparable in power witb the radio cores 
observed in tbe nearest (z < 0.1) objects of the Brigbt 
Quasar Sample while tbey appear to be typically weaker 
than tbc cores (frequently) detccted in carly-type galaxics 
and stronger than the analogous radio structurcs (rarcly) 
detected in non-Seyfert spirai galaxies. Tbc radio core 
power corrclates with thc total radio powcr (Pc oc J>~_.o±o.l) 
and the extended radio power (Pr- P,.), but it appears lo 
be unrelated to the structural characteristics or extended 
radio emission (on an arcsccond angular scale), which is not 
dominated by compact radio cores. 
2. Seyfert nuclei bosted in early-type galaxies show a 
somewhat stronger radio core emissìon (typically by a 
factor of - 2) t han is the norm for Seyfert objects. Tbis 
appears to reflect tbe generally strong association of radio-
loud objects witb early-type galaxies. Moreover, early-type 
Seyfert galaxies tend to show a slightly flatter Pc-Pr relation 
(Pc oc P~·u 0 · 2 ) than the average for tbe wbole sample. Our 
results also indicate that a connection between radio core 
activity and galaxy morpbology is present within the 
Seyfert class (see, e.g., Wilson & Colbert 1995 and Fabian 
& Rees 1995 for recent, dilferent interpretations of tbis 
connection). 
3. Galaxies witb a nearby companion (especially non-
early-type ones) display enbanced radio core emission witb 
respect to objects witbout sucb companions. This elfect, 
wbich is in Iine with tbe behavior of extended radio emis-
sion, lends furtber support to tbe idea tbat Seyfert activity is 
stimulated by interactions (see, e.g., Osterbrock's 1993 
review), especially in early-type spirals (see, e.g., Monaco et 
al.1994). 
4. Seyfert 2 galaxies are confirmed to bave more powerful 
radio cores (typically by a factor of ...... 1.5) tban Seyfert l's. 
We bave verified that this is not due to a different propor-
tion of early types or objects witb nearby companions in tbe 
two Seyfert classes. 
5. Radio core emission is unrelated to optical, near-
infrared, and far-infrared emission and ratios of some 
prominent narrow emission lines. In this respect, the behav-
ior of the radio core emission appears to be markedly dilfer-
ent from tbat of total and extended radio emission, which 
correlate well with tbe optical and far-infrared emission of 
tbe host galaxy. 
6. Radio core emission sbows some relation with promi-
nent (albeit dissimilar in nature) signatures of AGN activity, 
sucb as hard X-ray, mid-infrared (in the IRAS -12 and 
,.., 25 Jlm bands), and narrow-line ([O m] ).5007, H{J) emis-
sions. In tbis case, the behavior of radio cores preserves 
some similarity witb tbat of extended radio power, wbicb is 
known to be related to tbe same emissions. 
Tbis last result (point 6) suggests tbat Seyfert radio cores 
are typically powered by AGNs rather than by radio super-
novae, although the power of radio supernovae (see, e.g., 
Weiler et al. 1986; Colina & Pérez-Oiea 1992) is compara-
ble to that of tbe weakest detected radio cores in Seyfert 
galaxies. 
Our results (points l and 2) emphasize tbe dilference 
between Seyfert radio cores an d cores of early-type galaxies 
(see Sadler et al. 1995). On tbe other band, a comparison 
with tbe compact radio cores observed in nearby QSOs is 
hardly feasible. Altbougb in many respects tbe latter struc-
tures do not seem identica! to Seyfert cores, tbe discrep-
ancies could be entirely accounted for by dilferences in 
spatial resolution and radio survey sensitivity (see, e.g., tbe 
end of § 2.4 for a discussion of tbe radio core-optical rela-
tion in Seyfert galaxies and QSOs). In tbis respect, we deem 
it intercsting that radio core strcngth appears to correlate 
with mid-infrared cmission since the mid-infrared, being an 
approximate constant fraction of tbe bolometric fiux, is 
believed to provide tbc best indication of tbe bolomctric 
Juminosily of Scyfcrt gala x ics (sce, c.g., Spinoglio & Malkan 
1989; Spinoglio cl al. 1995). 
Thcrcforc wc suggest thal tbc radio core power is likcly 
linked to tbe bolometric luminosity ofSeyfert nuclei, despite 
the fact tbat i t represents a negligible fraction of tbe power 
output of tbe centrai engine. Tbis link would assimilate 
Seyfert radio cores to radio-quiet QSO radio cores, wbich 
bave recently been claimed to be reliable tracers of the QSO 
bolometric power output (Lonsdale et al. 1995), wbich, in 
QSOs, unlike Seyfert galaxies (precisely, Seyfert 2's), is typi-
cally dominated by blue and UV radiation. 
No.2, 1996 COMPACf RADIO CORES IN SEYFERT GALAXIES 489 
Besides bigh-resolution observations at higher fre-
quencies (less affected by free-free absorption), there is a 
strong need for radio measurements on an arcsecond/ 
subarcsecond scale for many Seyfert objects. These mea-
surements would probe the connection (if any) between 
compact radio cores and inner radio structures, for which 
limited and inhomogeneous information is now available. 
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THE OBSERVATIONAL DISTRIBUTION OF INTERNAL VELOCITY DISPERSIONS IN 
NEARBY GALAXY CLUSTERS 
D. FADDA,1 M. GIR.ARDI,1 G. GIUIUCIN,1 F. MARDIROSSIAN, 1' 2 AND M. MHzzEITI1 
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ABSTRACT 
W e analyze the internai velocity dispersion a of a sample of 172 nearby galaxy clusters (z ~ 0.15), eacb 
of whicb bas at least 30 available galaxy redshifts and spans a large richness range. Cluster membership 
selection is based on nonparametric methods. In tbc estimate of galaxy velocity dispersion, we consider 
the effects of possible velocity anisotropies in galaxy orbits, the infall of late-type galaxies, and velocity 
gradients. The dynamical uncertainties due to tbe presence of substructures are also taken into account. 
Previous a-distributions, based on smaller cluster samples, are complete for tbe Abell richness class 
R ~ l. In order to improve a completeness, we enlarge our sample by also including poorer clusters. By 
resampling 153 Abell-Abell-Corwin-Olowin clusters, according to tbc ricbness class frequencies of tbc 
Edinburgh-Durham Cluster Catalog, we obtain a cluster sample whicb can be taken as representative of 
the nearby universe. Our cumulative a-distribution agrees witb previous distributions within their a 
completeness limit (a;;;:-; 800 km s- 1). We estimate that our distribution is complete for at Ieast a~ 650 
km s- 1• In this completeness range, a fit of the form d N oc a" da gives ex = - (7 .4 ~ g:~). in fair agreement 
with results coming from the X-ray temperature distributions of nearby clusters. We briefty discuss our 
results witb respect to u-distributions for galaxy groups and to tbeories of large-scale structure forrna-
tion. 
Subject headlngs: ga)axies: clusters: generai -galaxies: distances and redshifts-
galaxies: kinematics and dynarnics 
l. INTRODUCTION 
Galaxy clusters, wbicb are tbc most massive bound 
galaxy systcms and whicb bave collapsed very rcccntly or 
are just collapsing. play an important rolc in the study of 
large-scale structure formation. In particular, the distribu-
tion of internai velocity dispersion in galaxy clusters can be 
a strong constraint of cosmological models (e.g., Frenk et aL 
1990; Bartlett & Silk 1993; Jing & Fang 1994; Crone & 
Geller 1995). 
The velocity dispersion a of a galaxy population, whicb is 
in dynamical equilibrium within tbc cluster and traces the 
wbole system, is directly linked to tbe total gravitational 
potential via the virial tbeorem. The precise relation 
between mass and dispersion depends on an assumption 
about the relative distribution of mass and galaxies (Merritt 
1987). 
The observational determination of the u-distribution 
encounters several problems. Some of these arise in tbe esti-
mate of a and are due, for example, to cluster member 
selection, velocity anisotropy in galaxy orbits, cluster asp-
bericity, possible infall of spirai galaxies into the cluster, and 
tbc presence of substructures (see, e.g., Girardi et al. 1996, 
bereafter G96, for a detailed discussi o n of these topics ). 
In particular, cluster velocity anisotropies are poorly 
known (e.g., Merritt 1987; Dejonghe 1987). In order to 
avoid effects of possible anisotropies on a estimates, G96 
suggested studying tbc "integrai" velocity dispersi o n 
profile (VDP), where the dispersion at a given radius is 
evaluated by using ali the galaxies within that radius. 
Although tbc prcsence of velocity anisotropics ca n strongly 
infiucnce the value of u computed for thc centrai cluster 
1 [)lpartimento 1li Astronomia, Uuiversìlà llcgli Studi Ili T1ic~tc, SISSA, 
via Beirut 4, 34013, Trieste, llaly; falllla@sissa.il, girarlli@sissa.il, 
giuricin@sissa.it, mardirossian@sissa.it, mezzctti@sissait. 
1 Osservatorio Astronomico di Trieste, via Tiepolo Il, 34100, Trieste, 
ltaly. 
region, it does not affect tbc value of tbc spatial (or 
projected) a computed for the wbole cluster (The & White 
1986; Merritt 1988). Observationally, the VDPs of several 
clusters sbow strongly increasing or decreasing bebaviors in 
tbe centrai cluster regions, but tbey are fl.attening out in the 
extemal regions (beyond -1 h- 1 M pc), suggesting that in 
such regions they are no longer affected by vclocity aniso-
tropics (Fig. 1 of G96). Thus, wbile tbe u-values computed 
for the centrai cluster region could be a very poor estimate 
of tbc deptb of cluster potential wells, wc· can reasonably 
adopt tbe u-value computed by taking all tbe galaxies 
within tbc radius at whicb tbe VDP becomes roughly con-
stant. 
As a generai result of their analysis, G96 found evidence 
of a fair equipartition between galaxy and gas energy, wbicb 
suggests that u, like the X-ray temperature of the intraclus-
ter medium, can be a good estimate of cluster potential 
wells. 
Other problems regarding the determination of a-
distributions arise from the need to bave a cluster sample 
representative of the universe, at least above a lower limit 
ofa. 
The present a-distributions are based on cluster samples 
wbich are complete witb respect to cluster richness but not 
with respect to u (Frenk et al. 1990; Girardi et al. 1993; 
Zabludoff et al. 1993a, hereafter Z93; Collins et al. 1995; 
Mazure et al. 1996, hereafter M96). The samples used are 
generally complete for the Abell richness class R ~ l or for 
R intcrmediate bctween O and l (Abcll counts N<~ 40; 
Collins et al. 1995). Sim:c thc corrclation hctwccn N, und a 
is vcry broad (c.g., Girardi et ul. 1993; M96), thc çomplclc-
nesll of a liamplc with respccl lo u certain value of ridancss 
does uot imply complctcncss of a. M96 estimateli that thcir 
cluster sample is complete for u ~ 800 km s- 1• However, 
tbey did not bave any R < l cluster in their sample. So tbe 
bias introduced by the absence of poor clusters (R ~ 0), 
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whicb is common to ali previous works, calls for furtber 
analysis. Moreover, tbe cluster number density is not well 
known, and tbe estimate of it varies from autbor to autbor 
(see M96 and references therein). 
The aim of tbis work is to obtain a a-distribution based 
on a large cluster sample whicb also considers poor clusters, 
each cluster baving a reliable a estimate. In order to obtain 
good estimates of a, we bave adopted tbc procedure of G96, 
introducing some improvements described in detail in § 2. 
Hereafter we denote by a tbc line-of-sigbt velocity disper-
sion. 
In § 2 we describe the data sample and our selection 
procedure for cluster membership; in§ 3 we compute our 
values of velocity dispersions; clusters witb substructures 
are analyzed in§ 4; in§ 5 we obtain our a-distribution; in 
§ 6 we discuss our results and draw our conclusions. 
Ali tbe errors are given at tbc 68% confidence level (e.I.). 
A Hubble constant of 100 h- 1 km s--I Mpc- 1 is used. 
2. TIIB DATA SAMPLB 
W e considered 172 nearby clusters (z ~ 0.15), each cluster 
having at least 30 galaxies with available redshift and 
showing a significant peak (see § 2.1) in the redshift space. 
Moreover, we considered only galaxy clusters having an 
error o n a of .$ 150 km s- 1 (for u computcd using ali thc 
galaxies within l h- 1 M pc). Actually, the VDPs of clusters 
showing largcr u errors are too noisy for us to understand 
their bebavior (§ 3). 
We combined data coming from tbe literature witb new 
data of tbe ESO Nearby Abell Clusters Survey (ENACS; 
Katgert et al. 1996), kindly provided by the ENACS team. 
Most of the selected clusters (155) are Abell-Abell-Corwin-
Olowin (ACO) (Abell, Corwin, & Olowin 1989) clusters. In 
order to achieve a sufficiently bomogcncous sample, tbc 
galaxy redshifts in eacb cluster bave usually been taken 
from one referencc sourcc or, if different sources were used, 
only when the data sets proved to be compatible. Table 1 
lists ali tbe 172 clusters considered. In column (1) we list the 
cluster names, in column (2) tbe number of galaxies witb 
measured redshift in eacb cluster field, in column (3) the 
Abell ricbness class for eacb cluster, and in column (4) the 
redshift references. Tbe supplementary clusters in tbe ACO 
catalog witb N, < 30 are classified as belonging to R = -l. 
Throughout our work we applied bomogeneous pro-
cedures to tbe analysis of the redshifts of the clusters selec-
ted. We used robust mean and scale estimates (computed 
via tbe ROSTAT routines; see Beers, Flynn, & Gebbardt 
1990), applying tbc relativistic correction and the usual cor-
rection for velocity errors (Danese, De Zotti, & di Tullio 
1980). Wben the correction for velocity errors led to a nega-
tive value of a, we adopted a = O with an error equa} to tbe 
value of the correction. Moreover, in severa} analyses we 
used the adaptive kemel technique in one and two dimen-
sions, which is a nonparametric metbod for detecting and 
analyzing galaxy systems (see Pisani 1993, 1996; G96, 
Appcndix A, for dctails). llcrc wc may poinl out t ha t, in thc 
analysis of thc vclocity dislrihution, thc mcthod ca n givc thc 
siguilicnun~ nud thc positiou of t:nch tlclcch:d pcnk, ns wcll 
as 1111 cstinmlc of ovcrlappiug hctween twu coutìfthous 
pcaks. For lht~ sakc of homogcneity, wc prcfcrrcd lo usc 
optical ccntcrs, which can be computcd by using thc two-
dimensional kemel method for ali clusters, at every stage of 
the cluster membership selection procedure. The maps 
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TABLE 2 
V.u.UBS 01' t1 TABLE 2-conrlnued TABLB 2-Continued logical type was unknown. Ali emission-line (A-type 
ti ti ti 
spectra, starburst spectra) galaxies were treated as late-type 
Namc N N-• % (km .-l) Brror Namc N N_ % (km s-1) Brror Name N N._ % (km .-1) Brror 
galaxies, and ali galaxies without these spectral features 
(l) (2f (3) (4) (S) (6) (l) (2f (3) (4) (S) (6) (1) (2) (3) (4) (S) (6) were grouped together with early-type galaxies. We found 
S373 .•........... 51 51 0.0499 310 +30/-25 
eight other clusters showing a kinematical difference 
A8S ••••........ 130 125 0.0559 969 +95/-61 A2569 ..•••..•• 35 35 0.0816 491 +86/-49 between the two galaxy populations. 
A119 ..•.•...•. 128 62 0.0438 679 +106/-80 A2589 ..••...•. 28 28 0.0423 470 +120/-84 S463 ............. 84 84 0.0413 608 +45/-41 
A151a ......... 64 64 0.0537 714 +73/-61 A2593 ......... 37 37 0.0424 698 +116/-69 S753 ............. 32 32 0.0142 536 +127/-88 Table 3 lists the 20 clusters out of the 79 analyzed that 
AISlb ......... 29 7 0.0409 385 +118/-31 A2634 ......... 217 69 0.0316 700 +91/-61 S805 ............. 119 118 0.0160 541 +57/-43 show signifìcant kinematical differences. In column (l) we 
A193 .......... S6 S6 0.0490 723 +78/-61 A2644 ......... 12 12 0.0693 179 +48/-21 S987 ............. 33 29 0.0717 677 +141/-66 list the cluster names; in columns (2) and (3) the number of 
A194 .......... 143 39 0.0184 341 +57/-37 A2666 ......... 21 21 0.0280 383 +150/-75 AWM1 ......... 37 14 0.0287 442 +119/-41 early- and late-type galaxies used for eacb cluster; in 
A229 .......... 34 23 0.1137 S06 + 165/-64 A2670 ......... 235 197 0.0767 852 +48/-35 AWM4 ......... 23 23 0.0328 119 +89/-39 
A256 .......... 15 11 0.0885 545 +107/-60 A2715 ......... 13 13 0.1145 463 +152/-72 AWM7 ......... 33 33 0.0178 864 +110/-80 columns (4) and (5) P,.. and Pp, the probabilities that mean 
A262 .......... 86 82 0.0169 525 +47/-33 A2717 ......... 51 55 0.0498 541 +65/-41 C67 .............. 27 24 0.0587 581 +136/-92 values and velocity dispersions of early- and late-type 
A295 .......... 47 47 0.0427 359 +52/-32 A2721 ......... 75 74 0.1152 805 +74/-63 CL 2335-26 ... 36 29 0.1249 601 +115/-63 galaxy velocity distributions may be different, according to 
A367a ......... 13 13 0.0882 394 +150/-71 A2734 ......... 83 BO 0.0625 628 +61/-57 DC 0003-SO ... 35 24 0.0356 348 +54/-40 the mean and F-tests, respectively; and in column (6) the 
A367b ......... 13 13 0.0936 479 +207/-79 A2755 ......... 20 20 0.0957 768 +139/-84 Bridanus ........ 54 54 0.0058 264 +29/-27 relevant morphology reference sources. 
A399 .......... 87 79 0.0718 1116 +89/-83 A2798 ......... 18 18 0.1130 711 + 181/-101 MKW 1. ........ 15 15 0.0198 227 +87/-37 
A400 .......... 98 58 0.0237 599 +80/-65 A2799 ......... 36 36 0.0640 422 +76/-57 MKW 3S ....... 30 30 0.0450 610 +69/-52 The kinematical difference between early- and late-type 
A401 .......... 107 106 0.0737 1152 +86/-70 A2800 ......... 31 31 0.0643 404 +68/-74 MKW4 ......... SI 51 0.0198 525 +71/-48 galaxy populations may be induced eitber by tbe presence 
A420 .......... 15 15 0.0860 360 +70/-66 A2819a ........ 43 33 0.0876 282 +S0/-32 MKW5 ......... 20 20 0.0246 o + 135/-0 of infall of spirals on the cluster, or by spiral-ricb substruc-
A426 .......... 200 113 0.0178 1026 +106/-64 A2819b ....... 49 49 0.0756 410 +59/-44 MKW6A ....... 13 13 0.0257 273 +83/-31 tures, or by some remaining interlopers. By supposing that 
A458 .......... 32 30 0.1057 736 +86/-58 A2877 ......... 91 93 0.0248 887 +94/-68 MKW10 ....... 17 17 0.0201 161 +42/-20 
A496 .......... 149 ss 0.0325 687 +89/-76 A2911 ......... 30 30 0.0816 547 +159/-93 MKW12 ....... 16 16 0.0198 233 +101/-29 cluster dynamics is better represented by early-type gal-
AS14 .......... 95 81 0.0714 882 +84/-64 A3093 ......... 22 22 0.0836 440 +80/-56 Ursa ............. 57 57 0.0032 128 +17/-11 axies, we considered only this galaxy population wben we 
A524 .......... 14 8 0.0797 250 +62/-32 A3094 ......... 68 67 0.0677 653 +77/-54 Virgo ............ 436 179 0.0038 632 +41/-29 found significant kinematical differences (at the 95% e.I.). 
A539 .......... 180 160 0.0284 629 +70/-52 A3111 ......... 12 12 0.0774 159 +54/-28 H ere w e are interested in determining the effect of 
A548NE ...... 92 62 0.0397 S71 +54/-40 A3122 ......... 91 87 0.0605 775 +58/--51 neglecting morphological/spectral information. or the 79 
AS48SW ...... 74 74 0.0439 583 +60/-37 A3126 ......... 41 38 0.0862 1053 + 164/-108 clusters analyzed, only 14 show a dilference in a. For these AS69 .......... 39 39 0.0201 327 +95/-39 A3128 ......... 186 179 0.0604 789 +51/·44 
AS16 .......... 48 47 0.0384 945 +93/-88 A3142 ......... 21 20 0.1036 737 +98/--63 both galaxy populations. Wc found that 12 of the 40 clus- clusters, the a-value computed by using tbc global popu-
A634 .......... 15 1S 0.0253 o +223/-0 A3151 ......... 14 14 0.0662 237 +171/-40 ters show evidence of kinematical dilferenccs (at tbc 95% lation is larger by 87 ± 18 km s- 1, on average, with rcspect 
A7S4 •••..•.... 82 77 0.0535 662 +11/-SO A3158 ......... 135 123 0.0597 976 +70/-58 e.I.). to the a-valuc computed by using only early-typc galaxies. 
A978 .......... 57 55 0.0539 535 +58/-39 A3194 ......... 31 31 0.0977 80S +78/-53 For several otber clusters, in particular ENACS clusters, This difference is lower than tbat estimated by G96 in their A999 .......... 24 24 0.0317 278 + 104/-49 A3223 ......... 67 66 0.0603 647 +67/-54 
1 A1016 ......... 23 23 0.0318 244 +43/-32 A3225 ......... 40 36 0.0563 820 upp.lim. we bave at least some information regarding spectral fea- sample, maybe because of the better interloper rejection, 
A1060 ......... 144 82 0.0126 610 +52/-43 A3266 ......... 132 128 0.0599 1107 +82/-65 tures, e.g., the presence of emission lines, A-type spectra, and tbey are roughly comparable within error estimates (see 
A1069 ......... 21 21 0.0662 360 +118/-59 A3334 •••••.... 30 30 0.0970 696 +91/-79 and starburst spectra, whicb can be taken as indications of a Table 2). For another 58 clusters, we bave at least a suffi-
A1142 ......... 43 40 0.0350 486 +81/-41 A3354 ......... 57 57 0.0585 358 +50/-45 late morphological type. In particular, thc analysis or cient number or early-typc galaxies to computc a, whicb is, 
A1146 ......... 64 51 0.1422 929 +101/-83 A3360 .•...•... 36 34 0.0849 835 +114/-82 ENACS data sbows that emission-line galaxies are gener- on average, 14 km s- 1 lowcr than a computed for the global A1185 ......... 77 21 0.0300 536 +106/-56 A3376 ......... 77 15 0.0465 688 +68/-57 
A1228 ......... 15 15 0.0354 168 +47/-36 A3381 ......... 29 21 0.0382 293 +110/-54 ally spirals and tbat their a-value within a cluster is larger population. Thus our analysis, whicb deals witb about 80% 
Al314 ......... 13 13 0.0329 277 +83/-45 A3389 ......... 38 38 0.0272 S9S +63/-47 tban that of the otbcr galaxies of the cluster (Biviano et al. or the cluster sample, shows tbat tbc morphological effect, 
A1631 ......... 71 71 0.0464 702 +54/-46 A3391 ......... ss 18 0.0553 663 +195/-112 1996). Therefore, wc repeated the above analysis, consider- although possibly relevant for a few clusters, is negligible for 
A1644 ......... 91 84 0.0467 159 +61/-56 A3395 ......... 105 99 0.0506 852 +84/-53 ing also spectral information for galaxies whose morpho- the a-distribution. A1656 ......... 410 283 0.0233 821 +49/-38 A3528 ......... 28 28 0.0536 972 +110/-82 
A1775a ........ 28 10 0.0759 293 +196/-133 A3532 ......... 43 42 0.0559 738 +112/-85 
A177Sb ....... 25 25 0.0650 478 +117/-63 A3556 ......... 44 43 0.0476 580 +100/-73 
A1795 ......... 85 81 0.0631 834 +85/-76 A3558 ......... 353 341 0.0480 917 +39/-34 TABLE 3 
A1809 ......... 60 59 0.0789 165 +79/-66 A3S59 ......... 37 37 0.0469 456 +78/-44 
RlisULTS OP MoJtPHOLOGtc.u. ANAI.YSIS A1983 ......... 74 74 0.0452 494 +43/-39 A3562 ......... 118 100 0.0478 736 +49/-36 
A1991 ......... 23 23 0.0593 631 +147/-137 A3571 ......... 70 69 0.0396 1045 +109/-90 
Name N. N, P. P, Refcrcnces A2029 ......... 91 73 0.0766 1164 +98/-78 A3574 ......... 39 35 0.0158 491 +73/-41 
A2040 ......... 52 28 0.0454 458 +141/-102 A3651 ......... 78 68 0.0610 626 +60/-53 (1) (2) (3) (4) (S) (6) 
A2048 ......... 25 25 0.0972 664 +116/-65 A3667 ......... 167 154 0.0566 971 +62/-47 A119 .................. 58 14 0.976 0.955 Fab105,788 A2063 ......... 92 92 0.0350 667 +55/-41 A3691 ......... 33 29 0.0881 S1S upp.lim. A151b ................ 6 s 0.370 >0.999 Dre42,565 
A2079 ......... 27 26 0.0662 670 +113/-67 A3693 ......... 15 15 0.0921 478 +101/-SO A194 .................. 38 25 0.644 0.989 Chi214,351 
A2092 ......... 17 17 0.0673 536 +129/-75 A369S ......... 81 74 0.0903 779 +67/-49 A229• ................. 21 8 0.395 0.997 E 
A2107 ......... 65 65 0.0415 622 +71/-64 A3703a ........ 17 17 0.0743 472 +87/-61 A400 .................. 57 24 0.994 0.596 Pat80,299 ;But57,665 ;Dre42,565 
A2124 ......... 65 61 0.0661 878 +90/-72 A3703b ....... 13 13 0.0923 554 +122/-55 A496 .................. 54 17 0.991 0.396 Dre42,565 
A2142 ......... 103 86 0.0907 1132 +110/-92 A3705 ......... 40 40 0.0906 817 +73/-74 A524• ................. 5 5 0.977 0.905 E 
A215l ......... 101 57 0.0366 751 +91/-69 A3716N ....... 43 43 0.0493 466 +15/-58 A548NB• ............. 61 30 0.982 0.624 E;Dre95,284 
A2197 ......... 45 45 0.0308 612 +56/-53 A3716S ....... 73 69 0.0458 803 +58/-47 A1060 Hydra ........ 81 54 0.993 0.395 Ric67,237;Ric77,237 
A2199 ......... 70 so 0.0314 801 +92/-61 A3733 ......... 41 41 0.0398 608 +109/-60 A1775a ............... 9 11 0.794 0.996 Oegll0,1 
A225S ......... 31 25 0.0824 A3744 ......... 73 57 0.0390 508 +74/-48 A2142• ............... 76 9 0.107 0.973 Oegll0,1 
A2256 ......... 87 86 0.0589 1348 +86/-64 A3764 ......... 38 35 0.0766 593 upper limit A215l Hcrcules ...... SI 41 0.989 0.094 Dre95,284 
A2319 ......... 127 118 0.0553 1545 +95/-11 A3809 ......... 95 71 0.0631 478 +62/-45 A2634 ................. 64 22 0.427 >0.999 Dr42,565 
A23S3 ......... 24 24 0.1213 597 +88/-66 A3822 ......... 83 77 0.0769 810 +89/-58 A2819a• .............. 25 10 0.840 0.995 E 
A2362 ......... 24 24 0.0616 331 +68/-- 52 A3825 ......... 63 59 0.0760 699 +19/ SR AHKI .... Il\ K O.~KI 0.957 f>rc95,2R4 
A2401 ......... 2l 2l 0.0581 J'JS + 12/··· 52 A31179 ......... 45 40 0.111\79 3911 +W/··llo A 1t.s1• (~) 7 01JII ~11.99') H 
A2426 ......... IO IO 0.011116 .H2 ttUlf-- 2K AW21 ......... ~Il 29 om44 4')() l 12lo/ 71 A l'/4-t• .. ~(, (, (11](, (1')'14 1\ 
A2440 ......... 24 24 0.()')13 1119 UJII>.Iim. ,\4()()8 ......... 27 2'1 II.IISSI! 427 t M/ 42 A:IIIW• ............... 70 Il\ o. t m 11.995 l! A2~ ......... 13 13 0Jl'J04 477 illl/-54 MOIO ........ 211 211 omM 62S t 127/· 9S ()U)()(IJ-50 .... 22 Il O.IIM 0974 J>rc1)S,2114 
A2Sl8a ........ 23 21 0.0858 326 t12/-·S9 MOH ......... H1 l(o 00729 6JS -t 212/ 79 Virgo ................ 17K 244 0.12K >0'1')') llin'Jil,ll\111 
A2S38b 111 Il! !lQI!Q!! ~l Q ±801-48 A:1Q!!7 ......... ~ l'l 0.0998 499 + 123/-74 
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presence of other structures on larger scales, such as nearby 
clusters, surrounding superclusters, and filaments. For the 
27 clusters having significant gradients, we applied a correc-
tion by subtracting the velocity gradient from each galaxy 
velocity and renormalizing the velocities so as to leave thefr 
average velocity unchanged. This correction results in a 
mean decrease in a of 74 ± 10 km s- 1• 
Finally, we considered the VDP, which, at a given radius, 
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is the average line-of-sight velocity dispersion within this 
radius, i.e., it is evaluated by using the velocities of ali the 
galaxies within thls radius (see Fig. 2). The VDPs may 
present different behaviors in the centrai regions ( :5 l h- 1 
Mpc), which may probably depend also on the choice o 
cluster center. However, most VDPs become fiat in tht 
external cluster regions. This suggests that the final value o 
the VDP is representative of the total kinetic energy o 
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Lumsden et al. (1992) sbowed tbat tbe ACO incompleteness 
is larger for poorer clusters. For this reason, we prefcr to usc 
tbe richncss class distribution of tbc Edinburgh-Durbam 
Cluster Catalog (EDCC; Lumsdcn et al. 1992) ratbcr tban 
that of Abell-ACO. 
Table 6 lists tbc average valuc of a for cach R. Witb tbc 
prcscnt data, tbc R = -1 class docs not appear to be differ-
cnt from tbc R = O class. The avcragc a significantly 
incrcascs witb R in tbc rangc R = 0-2, but hints at a pos-
siblc ftattcning of this rclation for R ~ 3 (sce also Danese et 
al. 1980; Girardi et al. 1993). Morcover, therc is a large 
overlapping in a-values for clusters of diffcrcnt R (scc Fig. 
3). For instance, in tbc range 800-900 km s - 1 we found tbat 
tbc ratio of the number of clusters witb R = O to tbc 
number witb R ~ 1 is about 23%, weighting sucb numbers 
by tbc class frequencies of tbc EDCC. This ratio increases to 
43% in tbc range 700-800 km s - 1• This suggests a considcr-
able incomplcteness already for a < 800-900 km s- 1, wben 
tbc cluster sample is only complete down to R = l. 
In ordcr to extend tbc a complcteness of tbc a-
distribution, one must consider also R ~ O clusters. Our 
aim is to obtain a cluster sample representative of the 
ncarby universe and complete for poor clustcrs. 
Unfortunately, our R-distribution is biased toward ricber 
clustcrs witb rcspcct to tbc EDCC (sce Fig. 4~ which is 
claimed to be complete also for vcry poor clusters 
TABLB 6 
t1 VDSUS ABI!LL R.laiNus R 
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500 :t: 61 
485 :t: 45 
587 ± 28 
770 ± 45 
807 ± 64 
l l 
l ---------
(Lumsden et al. 1992~ We obtained a more representative 
cluster samplc by resampling our clusters to mimic a uni-
versai R-distribution (see also Girardi et al.1993; Biviano et 
al. 1993~ Wc computed tbc u-distribution by using 10,000 
random cxtractions of observed a, distributed according to 
tbc EDCC R-distribution. In ordcr to takc into account tbc 
upper limited values, we redistributed tbc upper limits 
among tbc lowcr dctected values. In tbe case of clusters with 
n peaks, tbc value of a of eacb peak is weighted by 1/n. Tbc 
samc wcigbting was also used to computc tbc a averagcs 
prcsented in Table 6 and to obtain tbc histograms in Figure 
3. 
We applied tbc resampling procedure to tbc 148 Abell-
ACO R ~ O clusters. Tbc ambiguity of clusters witb uncer-
tain dynamics (§ 4) results in two a-distributions. Tbese 
cumulative a-distributions and tbc onc obtained by weigh-
ting tbc two cases in tbc same way are plotted in Figure S. 
Tbc upper and lowcr cumulative distributions are so close 
tbat tbey lie wcll within tbc error bands of tbc intcrmcdiate 
one. Thcrefore, in tbc following analyses wc adopt the inter-
media te distribution as the a-distribution complete for 
R ~ O clustcrs. 
In order to extcnd furthcr tbc complctcncss of our a-
distribution, wc considcrcd ali tbc 153 clustcrs witb 
R ~ -1. Since wc found no diffcrcncc in mcan a between 
R = O and R = -1 clustcrs, and wc bad a small number of 
R = -l clustcrs, wc trcatcd tbcsc two classes togctbcr. Wc 
again applicd tbc above procedure, now obtaining a a-
distribution complete for R ~ -1 clusters. 
To normalize our distributions, wc adopted tbc cluster 
volume dcnsity 8.6 x 10-6h- 1 Mpc- 3 for clusters witb 
R ~ 1 (M96) scalcd to tbc EDCC class frequencies. The 
M96 value was corrcctcd for tbc incompleteness or tbc 
Abell-ACO catalog witb rcspcct to tbc EDCC, so that our 
normalization is consistent witb our procedure. 
Figure 6, whicb compares our cumulative distribution 
witb tbat of M96, sbows bow tbc bctter R-completeness of 
our cluster 8ample improvcs tbc samplc completeness with 
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F'ru. S.--Cumulative a-distributiona ror R <!: O clustcrll. The dllllhcd linCil considcr multipcaked clusters u treatcd in Tablcs 4 and S. Thc intcrmcdiatc case 
(so/Id /ine) is rcprescntcd with its crror bar11. 
respcct to a. The Kolmogorov-Smirnov test ensures that 
our a-distribution, complete for R ~ O (R ~ -1) clusters, is 
not significantly different from tbc less R-complete ones, 
presented in reccnt works (Girardi et al. 1993; Z93; Collins 
et al. 1995; M96), within tbcir supposcd completencss limit 
(a - 800 km s - 1 ). The estimate of the (better) completeness 
limit of our a-distribution requires otber analyses. 
Tbc inspection of our a-distribution (Fig. !} sbows an 
obvious incompletenes8 below a- 500 km s- . We fittcd 
our data to a power la w (dN cc a" da) by using tbc 






ranges by decreasing the supposed completeness limit from 
800 to 500 km 8- 1• Tbc exponent ac appears to be rougbly 
stable, within tbc errors, down to a limiting value of about 
650 km 8- 1 (Fig. 8). Consequently, if we assume tbat the 
a-distribution is well dcscribcd by a power la w, this valuc of 
a rcprcsents our completcness Iimit. Tbc fit in this rangc, 
acceptable according to tbe Kolmogorov-Smirnov test, 
gives ac = -(7.4!&:.). 
6. DISCUSSION AND CONCLUSIONS 
Tbc a-values we prescnt bere were obtaincd by taking 
---·:.:·:.:, .. "-._ 
~-. 
500 1000 
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ABSTRACT 
We analyze the presence of substructures in a set of 48 galaxy clusters, by using galaxy positions and 
redshifts. The data are taken from literature sources, with the addition of some new data provided by 
recent observations of galaxy clusters. 
We use a multi-scale analysis which couples kinematical estimators with the wavelet transform. With 
respect to previous works, we introduce three new kinematical estimators. These estimators paran1eterize 
the departures of the !oca! means andfor !oca! dispersions of the measured radiai velocities with respect 
to their global values for the environment. 
We classify the analyzed clusters as unimodal, bimodal ami complex systems. Wc fimi that ,..., 14% 
of our clusters are strongly substructured (i.e. thcy are himodal or complcx) and that ,..., 24% of t.he 
remaining unimodal clusters contain suhstnu:t.ures al. swall seales. Thus, in :mb:;l.aHt.ial agremnent. wit.h 
previous studies, about one third of clust.ers show substrudures. 
We find that the presence of substructures in unimodal clusters does not affec:t the estimates of hoth 
velocity dispersions and vi riai masses. Moreover, the galaxy velocity dispersion is generally in good 
agreement with the X-ray temperature, according to the expectations of the standard isothermal mode! 
for galaxy clusters. These facts suggest that unimodal clusters, which are the most frequent cases in the 
nearby Universe, are not too far from a status of dynamical equilibrium. 
On the contrary, the estimates of velocity dispersions and masses for some bimodal or complex 
clusters strongly depend on whether they are treated as single systems or as sums of different clumps. 
In these cases the X-ray temperature and the velocity dispersion may be very different. 
Subject headings: galaxies: clusters: generai - galaxies: clustering- cosmology: observations- methods: 
data analysis 
~ INTIWDUCTION ing the disagreement between the observed velocity disper-
sion of galaxies and X-ray temperature of hot gas (Edge 
& Stewart 1991b). On the other hand, collisions of sub-
clusters can enhance the X-ray temperature (e.g. Briel & 
Henry 1994; Zabludoff & Zaritsky 1995). 
r-: ~ The recent literature has provided firm evidence of the 
t:Presence of substructures in galaxy clusters (see West 
C\1994, and references therein). Indeed, when the amount 
of data grows and the techniques of analysis are improved, 
the clusters show more and more substructures (see, e.g., 
recent results on the Coma cluster by Biviano et al. 1996). 
The effect of su bstructures on cluster kinematics an d dy-
namics is widely studied in the literature. The presence of 
substructures could rnake the galaxy velocity distributions 
deviate from Gaussian ones (Bird & Beers 1993; Zabludotf, 
Franx, & Geller 1993). Beers & Tonry (1986) suggested 
that the constant. density cores of clusters are actually 
due to the presence of centrai substructures. Substruc-
tures could also cause the observed significant velocity off-
sets of cD galaxies with respect to other cluster memhers 
(Sharples, Ellis, & Gray 1!)88; llill et al. 1!)88). 
The preseuee of :mhst ruc:t.ures eould )p;ul t.o 0\'l!r- or tlll-
dt~rest.in,lai~!S of tlw p;al<~xy \'docity di~!Jll'rsion:-; (•'·!~· l•'itdt-
ett l!J88), t.o m·;•restimalt•s of lht: dustt'l" ma.~s (l'iukw•y 
et al. 19%), and c:ould also modify the vdocity dispersion 
profile in t.lte c:tml.ral duster re~iou (Fil.dtet.t & \\'ebs!Pr 
1987\ Tu narticular these efferts are spggested i)B rpps~ 
Also numerica! simulations show that both galaxy ve-
locity dispersion and gas temperature increase during a 
phase of cluster merging (see e.g. Evrard 1990; Schindler 
& Boehringer 1993; Schindler & Mueller 1993; Roettiger, 
Burns, & Loken 1993; Burns et al. 1995). Therefore, in 
cases of strong substructures, e.g. dose bimodal clusters, 
both galaxy velocity dispersion and gas X-ray tempera-
ture may be bad measures of the cluster potential since 
the cluster may be very far from a status of dynamica.l 
equilibrium. 
The situation is less clear for dusters with small suh-
stnu:t ures, whidt are t he mo:-;1. frequeut t:a:.;e:; aud U11ts Uu• 
most. importaut ont•:; in lilatislical analylit!li, P.p;. in l ht! oh-
s•·n·al ional dist.rih11l io n fuuct iou of duslt!r ma:;st•s, si un!, 
lo 1'\·aluatP du:;IN utal\:i<':i, a slal.us of dynamical ••qui-
lihrium is geuerally assHuwd (e.g. Uahcall & C•m I!J!J:I; 
Biviano et al. HJ!J:I). H.eceut. result.s from numerica) simu-
lat.iom; suggest t.hat, ou avPrage, dust.ers could be approx-. . 
(e.g. Tormen, Bouchet, & White 1996). From the obser-
vational point of view, partially contradictory conclusions 
are reached by two recent works - based on large cluster 
samples - which look for substructures by using galaxy po-
sitions and redshifts (Escalera et al. 1994, hereafter E94; 
Bird 1995, hereafter 895). 
By examining 16 clusters, E94 found that the sum of 
virial masses of gravitationally bounded internai structure.s 
is generally dose to the total virial mass of the main clus-
ter. On the contrary, B95 found that the correction for the 
presence of suhstructures appreciahly affects the masses of 
25 clusters with a dominant galaxy, the etfect being mainly 
due to a reduction of the mean galaxy separation. How-
ever, B95 found that the correction for substructures is 
not significant if the cluster mass is comput.ed within the 
viriali:mtion radius (see B95) rather than within an Abel! 
radius. Both works agree in claiming that the velocity 
dispersion is not strongly biased by the presence of sub-
st.ructun!s. 
Anot.lu•r criticai qucst.ion conecrns thc survìval t.ime of a 
suhst.nwl.un! wìt.hìn t.lu! du:-;I.Pr (:-;<~!e.~. ( :on:t.ah!s-Ca:;ado, 
l'v1amou, & Salvador-Solé l!J!J-t), which i:-; essent.ial for con-
straining the criticai density of the Universe by using the 
frequency of substructures (Lacey & Cole 1993; Ueda et al. 
1995). The poor knowledge of the frequency, nature and 
origin of substructures makes the problem more difficult. 
The availability of a large amount of new redshifts for 
cluster galaxies (e.g. Katgert et al. 1996) allows us to bet-
ter investigate cluster structures. The redshift information 
greatly alleviates the problems induced by the presence 
of cluster interlopers andfor cluster overlapping, prob-
lems which are always present in two-dimensional anal-
yses. With respect to studies based on X-ray data, an 
optical analysis may have the advantages of allowing a 
three-dimensional analysis, of identifying the galaxies be-
longing to different subclumps, ami of investigating the 
outer cluster regions of low X-ray surface brightness. On 
the other hand, because of the stili small number of mea-
sured galaxy redshifts we need very refined techniques for 
substructure analyses. 
For instance, a suitable technique is wavelet analysis, 
which can be performed on optical, X-ray (Slezak et al. 
1994), and radio data (Grebenev et al. 1995}. The 
wave!et analysis was first applied to astrophysics as a two-
dimensional technique by Slezak et al. (1990). Subse-
quently, Escalera & .Mazure (1992) improved the technique 
by coupling it. to redshift information. In this paper wc 
describe a further improvement in order to better detect 
subst.ructures in galaxy clusters. 
The idPntilication of galaxicR involved in struct.mPs al·· 
low:-; 11:-i ho l h t.o colh·d mfonuation coun,riiÌIII~ t Il«' suh-
:;1 rud un•s l h4'111Hd\'4!H ami lo aualy:t.4' t.lu•ir kilu!JIIal ical an d 
dyna111ical t•lrt•d ou du.~tms. Tlw dilliculty iu t.lu·.~P aual· 
ys•·s arisi"H from llu' po:;:;ihiP pn,:;(•JH"<!, also i11 virialìwd 
syslems, of velocity anisotropies in galaxy orbits, whirh 
makP:-; il diflicnlt lo d•·proj .. ct l.o.s. (i.e. lin<> of si!!;hl) 
galaxy velocities. These problems are taken into account 
in our analyses, as well as in our substructure detection. 
In § 2 we describe the main dat.aset used in this work. 
§ 3 is a description of our method. In § 4 we display the 
main results of the structure identification for the 48 clus-
ters with respective kinematical a.nalysis. The results for 
each cluster are discussed in the appendix. Then, in § 5, 
we attempt a classification of typical cluster morphologies 
and present our generai results and discussions regarding 
the kinematical and dynrunical effect of the substructures. 
In § 6 we draw our conclusions. 
Throughout, ali errors are at the 68% confidence 
leve! (hereafter e.I.), while the Hubble constant is 100 
~t·-t Mpc-• km s- 1 • 
2 TIIE DATA SAl\!I'LE 
\Ve apply our procedure to a set of 48 galaxy clusters, 
whose data are taken mainly from literature sources and 
also from the recent ESO Nt~M·by Abdl Clusters Survey 
(ENA08) 1 , dPscrih('d in I<at~(!rl. et al. (1996). The clus-
1.4•rs con:;idt!rt!d are A beli clu:;ll'rS except for the poor clus-
ter l\IK\V:IS, which bdongs to the cluster field of A20G3. 
Only well-sampled clusters with a good leve! of com-
pleteness in magnitude are suitable for detecting substruc-
tures. In fact, cluster regions which are oversampled with 
respect to the rest of the cluster could produce artifacts 
which are not rea! substructures. Also a galaxy sample 
randomly extracted from a magnitude-complete sample is 
adequate to the study of substructures, although in this 
case there is an obvious loss of information. 
Here we considered only galaxy samples which nomi-
nally bave the above characteristics. If necessary, we ex-
tracted from the whole data sample a magnitude-complete 
one, according to the information given by the authors. 
When more than one redshift source is used, we checked 
that a certain leve! of completeness is still conserved. Out 
of the 48 clusters, ten include some data from ENACS in 
order to improve the completeness in velocities (see Ta-
ble l); of these, Al51 and A3128 have almost exclusively 
E~ACS data. \Ve accept clusters with a minimum leve! 
of magnitude completeness of 80%. For some clusters, for 
which we do not have full information on magnitude, the 
completeness leve! is considered acceptahle by the authors. 
In four cases (A539, A 1060, A2670 and A3526), we con-
sidered also an alternative initial sample, indicated by an 
asterisk in Table l, with a. lower completeness leve! or a 
smaller extension. These alternative samples are consid-
ered less useful for structure analysis and are used only to 
im·estigate or confirrn particular em~cts. In ali cases we 
n•fl'r lo t hP aut hors for t lw charach·risl ics of completeness 
lilllil:-; 
'l'o fullill l ht· cotupl••lt'JII'SS n·quin•uH•nts, iuformat iou 
is I'.ÌVPII t luo111',ho111 tlu· wl•ol<! fidd down to a limitiul!, 
magntllldt~, an d llwrefore t h e fort>gronud ami background 
ohwrts an• s\·stt•tualicallv indudl'd. 
estimator Op takes into account the departures in veloc-
ity and dispersion separately, while these two effects are 
confused in 6v. It must be noticed that E94 did use the 
true Dressler parameter for nearly the same purpose. The 
main difference compared to the above 6v is the restric-
tion to a limited area around the galaxy considered, while 
the Dressler parameter systematically includes 11 neigh-
bours in the computation, irrespective of the distance. The 
present work includes some clusters already considered in 
E94, in a few cases with the same dataset; using the kine-
matical weights mentioned above, we now expect to detect 
some naw structures, e.g .. those eXihib,iting discrepancies in 
'· · the local dìspersion or in the local mean velocity, .whilst 
some previously detected structures will no longer appear 
significant, according to the more local definition of the 
present analysis. 
The confidence leve! of the weight values is derived 
from the statistica computed on the set of values obtained 
throughout the whole cluster. High values correspond to 
prominent events, which occur around the galaxy consid-
ered. In this work we adopt the classica! 3 s.d. t.hrcshold 
above the mean, which here refers to the statistica on the 
weight values. In order to obtain a more reliable esti-
mate of the confidence leve!, we compute the distribution 
of weights for the whole sets of replicas (see below). In 
this way, for a given scale of analysis, we obtain a list of 
~alaxies which are presumed to identify a structure. 
9.2 Investigation of the subclustering processes. 
Once the technique of individuai weighting is applied, 
the spatial clustering of the galaxies needs to be quanti-
fied and estimated in terms of statistica! validity. There-
fore, we choose to perform the wavelet transform, which 
is particularly well suited for such purposes. The ability 
of galaxies to form structures is measured objectively with 
the wavelet coefficients in a multi-scale way. 
The starting dataset for wavelet analysis is a bidimen-
sional distribution of weighted galaxies, viz. a distribution 
of Dirac functions normalized to the weights 6;. The anal-
ysis consists then in performing the transform by a wavelet 
function. 
The details of analyzing a spatial distribution of galax-
ies with the wavelet transform have been extensively 
described in a series of previous papers (Escalera & 
MacGillivray 1995 and references therein). In this work 
we use. the so-called Mexican Hat wavelet, which makes 
the transform at a given scale insensitive to the presence 
of a gradient at a much different scale (see also E94). 
Therefore, the full-scale analysis is not sensitive to the 
presence of small-scale structures and leads to a definition 
of the main system. 
The main procedure of our analysis r.onsists in investi-
gating sinmltaneously the !oca! kinemat ics ( wei!.!;hl.s) an d 
the spatial clustering (wavelets). Thc two lechuiqueo are 
fully consistent with each other, since they are both objec-
tive (no free pararneters and no preliminary assumptions 
are needed) and they both consist in a multi-scale analysis. 
The point is t o use the same range of explored areas for the 
weight terms and for the wavelet transform. When investi-
gating a spatial distribution at a given scale s, the Mexican 
Hat explores areas roughly extended for 4s. Thus, consis-
tency with the weighting procedure is obtained by simply 
exploring an area of the same radius R. = 4s at the time 
of computing the weight values. 
In practice we adopt a series of three successive scales : 
s = 0.03125, 0.0625, and 0.09375, Jeading to explored areas 
of radius R. equa! to 0.125, 0.25, and 0.375, respectively, 
in units of the maximum radius of the fie) d analyzed. Such 
a limited series appears sufficient to retrieve any substruc-
tuce present in the samplc. The only requirement for de-
tecting conveniently a structure of a given size is to use an 
immediate uppèr and lower scale. It is not the aim of this 
work to detect the small pairs or triplets; thus the lower 
limit of 0.03125 does fulfill the purpose. 
The membership of a given structure is the set of galax-
ies, within the explored area, selected by the weighting 
technique, i.e. galaxies which have significant weight.s 
(lt5 -;;l ~ 3a6, see 'i 3.1) mul coufirmed by wavelet arml-
ysis. Then, lhe estimai.<~ of Hl.rudure Hi:.w iN dd.crmitu!cl 
on lhe identified mcmhcrs by computing the projecled rn-
dius. Thus, it is possible that we may retrieve some struc-
tures which are smaller than the smallest wavelet scale we 
use. Throughout the present work, the wavelet scales we 
use lead to resulting structures with dimensiona of about 
1.5 h-1 Mpc(median value) for the main cluster, down to 
about 0.2 h-1 Mpcfor the smallest substructures detected. 
W e preferred to use a relative array of scale sizes rather 
than a fixed one because we study clusters of different in-
trinsic sizes for which a fixed scale could have a different 
physical interpretation. For instance, 0.5 h-1 Mpccan be 
the measure for the global size of a poor cluster or the 
measure for a clump in a bimodal cluster. In our proce-
dure the first step generally gives the cluster immediately, 
independently of its dimensiona. Wavelet analysis does 
not require the use of a scale rigorously equa! to the size 
of the structure, but it is only necessary to approach this 
value by dose wavelet scales. Hence, the use of a fixed 
array of scale sizes rather than a relative one should not 
have strong repurcussions on the determination of struc-
ture sizes if a similar range of sizes is examined. In par-
ticular, our evaluations of structure sizes depend on the 
values of kinematical weights and so they are not strictly 
linked to the choice of the array of wavelet scales. 
The statistica! significances are simply derived by com-
paring the wavelet coefficients obtained in the rea) field 
with those produced in a series of N replicas (see e.g. 
Escalera & Mazure 1992}. The replicas are obtained by 
dmwing independently t h~> positions X; ali< l li from t. h c X 
arul Y disl.rihut.ions of the sample st.udierl and t.hen hy ran-
domly rcassigniug t.hc vdodt.ics. These wplicaR eont.ain 
ali t.he phenonwna l hai ca n produce rmulom a:;sodat.ions 
of galaxics. Uy selcctiug t.he groups whidt do noi. nppear 
in the replicas we simply separate the underlying physical 
processes from the random ones. Thus we finally arrive at · 
the probability that the observed structure is not due to 
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FJG, 1.- Jllustration on a toy-model. A simulated regular cluster (Figures on the top) compared to a perturbed cluster (Figures 
on the bottom). Figures at the left show the distribution of galaxies: the symbol sizc increases towards low values of velocity. 
Substructures in perturbed cluster are thus clcarly visible. Figurcs at center show the distributions of the wcighted galaxies: the 
syrnbol sizc now increascs towards high valucs of the weight li n. In tbc case of the perturbcd cluster, the selcction of the significant 
value locatcs dcpartures in the local kinernatics. On thc contrary, in the regular cluster, none of the obscrved li values is significant. 
Figures at the right show thc wavelct imagcs of thc above wcightcd bidimcnsional maps, i. c. the isophotcs of tbc wavclet coefficicnts. 
As abovc, the pcrturbed cluster shows significant featurcs (compared to ra:ndom simulations) which do correspond to the input 
substructurcs, while thc rcgular cluster docs not contain any significant featurcs. 
We point out that an appreciable improvement in the 
analysis comes from the fact that departures in mean ve-
locity ami in dispersion are investigated separately, by 
means of specific weight terms. 
For each cluster we consider 4 weight. terms at 3 differ-
ent scales, obtaining in that way a series of 12 maps. We 
retain a st.ructure if it appears significant in at least one 
of t.hese maps. 
'l'lu~ ntaìn result.s are t.he st.ru~lllrt\ posìt.ions deriw•d hy 
lltP location of llw loral maxillllllll of tlu\ wa\'l'ld cot~lli­
t'Ìt'Jit.s, tlu• full IIIPJIIIH~rship given hy lire lisi. of galaxit~s 
n•spousihiP for thP ohservt\d )(l(:al dt\part.un\ in kiw•Jnat.ics, 
and t.he siguilicauce lcn~l, whidt is t.he prohahilit.y li.1r l.he 
obst\rved structure t.o be reproduced within the random 
replicas of the analyzed data. The membership identifica-
tion makes possible a dynamical analysis of the structure. 
3.3 fllustration on a toy model. 
We include here an example of a practical application of 
the whole detection analysis to a toy mode!, with the only 
purpose of emphasizing the possibilities and the limits of 
our detecl.ion procedure. For a full illustration of our pro-
cedure, where we consider many alternative toy models by 
varying the positions, extents, and dynamics of the input 
suhst.ruct.ures, we rcfer to Escalera & ì\lacGillivray (1995) 
an d refpn•uct's t h<'rein. 
T hP simula t ions Wl' ust• ht•n• consisl in a regular cluster 
coJupan•d t o a JH'rl urht~l elusi ••r. Tlu• regular cluster has 
a s111oot.h H}'llllllt\l.ric dt~nHit.y fii(Jfilt\ (viz. the so-called 
King profile) aiJ(I a Gaussian ,·elocity distribution. The 
second duster, similar to tlll' regular one in extension, 
population, and global kinematics, consists in a main fully 
regular structure (ì\1) perturhcd by a loose triplet (D) and 
The above procedure can be summarized with the fol-
lowing symbols: 
• field, the initial sample {whole cluster field). 
• MP, the main peak, which results from the Poisso-
nian gap method. 
• US, or USJ, US2, etc., unrelated structures, are co-
herent systems unrelated to the cluster and are iden-
tified from the bi-dimensionai analysis at the largest 
scale. An US structure is considered as a secondary 
main system if its population is at least "' 25% of 
the primary main system (see below ìvfSl, MS2). 
• MS, the main system, which generally corresponds 
to the identified cluster. 
• MSJ, MS2, two comparable mai n structures, e.g. 
two clusters in the same field or individuai lobes in 
the case of a bimodal cluster. 
• S or SJ, 82, etc., the successive suhst.ruct.ures, out-
puts of the multi-scale structural analysis. 
• C, the core structures, i.e. structures cletected in the 
centrai cluster region, whose mean velocities do not 
significantly differ from the respective cluster mean 
velocities (i.e. the difference is less than the velocity 
dispersion of the cluster itself). 
Sometimes we needed to analyze the effect of removing 
a substructure from the parent structure. We refer to 
the remaining galaxies by inserting a sign of subtraction 
between the symbols of structures, e.g. MS-Sl-S2 if sub-
structures Sl and S2 are removed from the MS structure. 
For each cluster we have to examine twelve figures (four 
weights at three different scales). We illustrate the proce-
dure described above by giving the complete set of figures 
for the field of A2063-MKW3S (see Figure 2). It consists 
>. of a main regular cluster with a poor background cluster 
which is only"' 3000 km s- 1 away and thus gives a clear 
representation of the way the method works. 
4 THE DETECTED STIWCTUitES 
The results of our structural analysis (§ 3) of galaxy clus-
ters a:re prese,pted in Table 3, which also contains the ba-
sic kinematical properties of the detected structures. The 
structures mentioned have a confidence leve! ~ 99.5%, i.e. 
less than 5 chances in 1000 of being due to a random con-
figuration. In some few ca.ses, howe\'er, we do include rc-
sult.s for Jess signilicant. st.mctures which appear t.o IH' of 
some particula.r interest (as sp~>dlicd in 'l'ahi<~ :1). In prin-
ciple, each strud.urt~ corre:;ponds lo a physical structure. 
Artifacts ami lìeld contamina.tion are not touched in the 
discussion. 
\Ve a.pplied h()Jnogmwous procedures to t.he study of the 
j_ ._ ... ____ ! ___ "-'-~ ~,.~j .. __ ... ~ 
structures, we used the two-dimensional application of the 
adaptive kernel method (e.g Pisani 1993; Girardi et al. 
1996 and reference therein). 
Then, the projected radius R of the structures is deter-
mined as the maximum projected distance from the center 
for ali the galaxies belonging to the structure. 
We used robust mean and dispersion estimates com-
puted by using the ROSTAT routines by Beers, Flynn & 
Gebhardt (1990). As an estimator of the Gaussianity of 
velocity distributions, we adopted the probability Pw as-
sociated with the W-test (Shapiro & Wilk 1965). Remark-
ably, non-Gaussian velocity distributions could be due to 
the presence of substructures, but also to the presence of 
velocity anisotropies (Merritt 1987); thus the absence of 
Gaussianity is only a sign of possible substructures. 
Hence, for ali the detected structures, Table 3 gives the 
following entries: the field name and their nature, indi-
cated by symbols as described in § 3.4; the number of 
involved galaxies N; o an d 5 coordinates of the galaxy 
density center, epod1 19!i0; t.he overall projected raclius li 
(in h- 1 M11e); lhe nwan vPiodly ii; the l'w probaiJilit.y 
and velocity dispersion a (in km s- 1 ) with the respectivc 
bootstrap errors; the name of the identijied cluster: this 
identification is particularly useful when the field contains 
more t han o ne cluster. 
The spatial distributions of galaxies of identified clus-
ters , which show internai structures (substructures and/or 
core structures), are displayed in Figure 3. 
For each identified cluster, and other interesting struc-
tures, in Figure 4 we show the respective velocity disper-
sion profile, hereafter VDP, which, at a given radius, is 
the averaged J.o.s. velocity dispersion within this radius. 
The horizontal Jines in Figure 4 show the values of the 
velocity dispersion obtained from the temperatures (see 
Table l) under the condition of a perfect galaxyfgas en-
ergy equipartition, i.e. with {3 == u2 /(kT/!Jmp) ==l, where 
!J is the mean molecular weight and mp the proton mass 
(see e.g. Sarazin 1986 and references therein). If both 
galaxies and gas are in dynamical equilibrium within the 
cluster, one expects that the observed u will coincide with 
that obtained from T. 
The square of J.o.s. velocity dispersion, as computed 
on the whole cluster, is a third of the squared spatial 
velocity dispersion independently of the presence of veloc-
ity anisotropies in galaxy orbits (e.g. The & White 1986; 
Merritt 1988). However, velocity anisotropies can strongly 
influence the J.o.s. velocity dispersion, as computed on the 
centrai cluster region. In particular, the presence of cir-
cular orbits in the centrai cluster region, as expected in a 
relaxed cluster, producPs a VDP clecreasing towarcls the 
dusft~r ccmtc~r (e.g. Slmrpl•~s et al. 19HH). Ou t.lw ot.llf'r 
hand, t.lw pwsmiC'f' of radiai orhits iu t.lw exlc~mal n~p;iou, 
as expeded for a cluster wit.h galaxy infall, produces a 
VDP increasing towanls t.he cluster center (e.g. MerriU 
1987). The VDPs of our iclentified clusters are generally 
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Cluster Morphology Irregularities Cluster Morphology lrregularities 
{l) (2) (3) {l) (2) (3) 
A0085 Uni sul>, Pw < 5% A2052 Uni 
A0119 Uni A2063 Uni sul>, pec. cD, Pw < 5% 
A0151 Uni A2107 Uni pcc. cD 
A0193 Uni sul> A2124 Uni 
A019·1 Uni sul> A2151 Com p sub 
A0262 Uni A2631 Uni l'w< 5% 
A0399 Uni Pw < 5% A2666 Uni 
A0401 Uni pec. cD t\2670 Uni pec. cD 
AO·l26 Uni A2717 Uni 
A0548 Ui A2721 Uni 
sw Com p sub, l'w < 5% A2877 Uni sul> 
NE Uni 1\v < 5% A3128 Uni 
A0754 Bi A3266 Uni 
NW Uni l'w < 5% A3376 Uni 
SE Uni l\v < 5% A3391 Uni pcc. cD 
AI060 Uni sul> A3395 Uni 
All-16 Uni pcc. cD A3526 Bi 
All85 lini 1\v < 5% A Uni l'w< 5% 
Al367 \Jni sul> Il Uni 
Al631 Uni A3558 Uni pcc. cD, 1\v < 5% 
Al6H llni pcc. cll A3667 Uni su h 
Al736 Ili A3710 Ili 
A N 
B Uni Pw < 5% s lini 
Al795 Uni A3H88 lini 
Al809 Uni l'w < 5% A4038 Uni l'w< 5% 
Al983 Uni sul> MKW3S lini 
NOTE. - "Uni", "Bi", "Com p", mean unimodal, bimodal, and complex, respectively. "Sub" indicates the 
presence of substuctures, "pec. cD" the presence of a cD galaxy with peculiar velocity, and "Pw < 5%" a 
low probability of Gaussianity of the velocity distribution. 
H ere a cD galaxy is defined as having a peculiar velocity 
by adopting the robust test' by Gebhardt & Beers (1991}, 
and considering the 95% e.I. 
For a limited number of clusters we made a comparison 
with the results obtained by Gurzadyan & Mazure (1996) 
by means of a recently developed method, which enables 
one to study the hierarchical properties of the subsystems 
by taking into account the positions, redshifts and magni-
tudes of cluster galaxies, and thus to assign the full system 
membership (see Gurzadyan, Harutyunyan, & Kocharyan 
1994). For six clusters in common with our sample, there 
appears to be fair agreement in the identification of the 
main system and of the most prominent substructures. 
Out of 44 clusters, we classify five clusters as bimodal, 
one as complex, and the others as unimodal. In 9 of 
the 38 unimodal clusters we clearly detect the presence of 
small-scale substructures and there is some sign of them 
in 12 others. Hence, we detect substructures in about 
one third (15/44) of our clusters. This is in hroad agree-
mcnt with previous statistica! works which employ difl'er-
ent techniques (Gdler & Beers I!IH'l; Dn~ssler ,'\: SdH'd ma n 
1988b; .Joncs & Forman 1992). 
Our cluster sample is, however, slightly hiascd towards 
more regular clustcrs. In fact ahout half of our clusters 
are cD ones; which are usually hetter studied, while we 
,·erified that in :'\orthen Abell Catalog ouly ~ 20% of the 
nearby (Abel! distauee class :S 4) dusiNs are dassified as 
cD. Hence, the result of our classification may not strictly 
be representative of the Universe. 
.· l,, 
5.2 Optical and X-ray results 
In the detailed discussion of individuai clusters (see the 
appendix) and in Figure 4 we have often compared our 
results obtained from optical data with those coming from 
X-ray studies. Here we may summarize some main points. 
We consider 42 clusters or clumps for which there is a 
corresponding unambiguous identification in X-ray maps. 
Therefore we do not consider clusters A754, A2151, A3526. 
We found that the mean distance between X-ray and op-
tical centers is 0.11 h- 1 Mpc, which is roughly the typical 
uncertainty in the estimate of cluster centers (e.g. Beers 
& Tonry 1986; Rhee & Latour 1991}. 
In our sample the mean (absolute) percent difference be-
tween the a-va.lue and the corresponding T-value is ahout 
17%. This discrepancy is consistent with typical errors 
on a (8%), and on T (12%), for 29 clusters having a di-
rect measure of T. The other clusters, whose T is esti-
mated by X-ray luminosity, are supposed to be affectecl by 
larger errors on T. Figme 4 shows thal u ami T agree wdl 
for most clust.PrH, wilh two ('XC.eplions (A Il!) antl A l OliO), 
whosP uwasun's tlìll·t,r h_y 111oru t han two t;.d.. l•ìu· A :.W:I.J 
l. h n agrccnwnl. is acct~ptablt~ w il h in lhe pre:;umably virial-
izecl regimt. The generai good agrecment bctween global 
X-ray ami opt.iral cluster propert.ies make us c.onlident in 
assuming dyuamical equilihrium of both galaxy and gas 
cornponents within the duster potenti al an d thus in using _ 
the yirial rnass estimal.or The nwau value of fl is (J.!)() 
with a rms = 0.29. 
\ A 85 
tr-~---·­..;----s 
A 119 :~_.. A 151 :r_~==A 193 
t==j r::::J o 0c......~~~............._...o....::----~~3 ° oc......~~L........ ........ ~':--'--_._.."""--!.3 ° o t 2 3 ° o t 2 3 
J=~l:C~lo··Er •~•~ • ' ' ''o~~~~~~~~~ 
: ~~~~~:-, :.~:;i : ~~~~;~ :,c......~~L........~~A-~5·4 ....8~~N~E·~ 
FH:. -1. 'l'Ili' v••lo.-it .. v 11ìsp1·rsion pmlilt•s (\'DI'), wlu•n• l.ht• tlisp••rsiou aL a ~~iV<'II radius is tlll' ;l\·t•ra~~·· l.o.s. velodt.y disp<·rsion 
wit.hiu this ratlius. The VDI' uuits a.-.~ to·1 /.; 111 ·' 1 , aud tlìstaun• fron1 the ceutr~r is expressed iu :'l pc. Tlw ccutc_r is ~CJwrally 
the X-ray ccut<•r if 110t spccifietl otherwise iu tlw text. Thc firsl poiut represeuls the o- a.~ comput.ed h>r t.he teu galaxws,~wluch_ are 
dosest .. ;, the duster ceuter. Suhse11uently point.s are co111putetl eonsiderin~ oli(' nwre galax_y ead1 ttuu•. ·~ suwothcd Ime 1s <~bo 
superimpost•<l. The hori;r.ontallines shnw the values of a, aliti the n>spt't'I.Ìn• t•rror hallliS oht.aÌIIl'<l from tl11' X-ra\- tcmpcratures (see 




Clu•ter N.,. R 
A0085S 8 0.19 
A0193S 0.03 
AOI94SJ 7 0.11 




A2063S IO 0.27 
A2877S O. IO 
A3667S 13 0.30 
Nine of our clusters (A193, A194, A1631, A1795, Al809, 
A2063, A3128, A3558, A4038) show velocity dispersion 
profiles which decrease towards the cluster center. This 
behaviour may be due to the effect of dynamical friction, 
which slows down the most luminous, centrai galaxies with 
respect to the background matter (Merritt 1988), or to 
the loss of or bi tal energy during galaxy merging (Menci & 
Fusco-Femiano 1996). The san1e processes could explain 
the presence of core structures with a low-a population 
which we fin d in four of the above cluslers (A I!J4, A Hì:H, 
A1795, A3128) and in another cluster (A2877). The li-
nal consequence of these processes could be the forma-
tion of a cD galaxy. Nevertheless, only five of the above-
mentioned clusters are cD clusters (A193, A1795, A1809, 
A2063, A3558) as expected in our sample, where about 
half of the clusters are cD clusters. 
The above-mentioned behaviour of VDP as well as the 
core structures with a low velocity dispersion could be also 
explained by alternative scenarios. The velocity dispersion 
could increase with radius because of the inclusion of sub-
clumps with different mean velocities or dispersions. How-
ever, some of the above clusters show no substructures in 
outer regions (e.g. Al631, Al795). In another scenario, 
the low dispersion population could be the remnants of 
a small subcluster, as suggested for the A576 cluster by 
Mohr et al. (1996). 
The presence of a cooling flow and/or luminosity segre-
gation, which are signs of possible relaxation, could allow 
us to distinguish whether the observed effects are due to 
dynamical relaxation or to the presence of substructures 
but, at present, the available information is poor. For in-
stance, A 1795 is well known to ha ve a strong cooling fiow, 
A20G3 has a faint one, (Edge, Stewart, & Fabian 1992), 
as does A3558 (Bardelli et al. 1996), and A1809 has no 
cooling fiow (Stewart et al. 1984). Biviano et al (1992) 
found evidence that luminous galaxies are segregated in 
velocity in A194, but they did not fimi any significant ve-
locity segregation for A1631, A3128, A35fi8. Den llartog 
& Katgert (1996) found faint e\·itlence of luminosit.y seg-
regat.ion in A3128 and A3558 and no evidence in A 194, 
A w:n, A IRO!l, and A20fi3. 
5. ~ lluumlul u11tl C'mnJilt:J: l .'lu.~lt'n 
A s reganls himodal or compie! x cluster:;, tlw V I>Ps (sc!n 
Figure 4 and Tahle :l) suggest that tlwir inlemal kiuemat-
TABLE 7 
BIMODAL ANO COMPLEX CLUSTEHS 
Cluster Sample Mass {IO M0) 
(l) (2) {3) 




A0754 ................. MS 1.7±0.6 
MSI+MS2 2.5±0.9 
A2151 .... MS 6.0±0.9 
SJ+S2+S3 4.3±1.7 
A3526 ................. MP 7.5±0.9 
MS!+MS2 2.3±0.5 
In fact, these clusters could be cases of ongoing merg-
ing and their dynamical status may be rather far from 
virial equilibrium. In this respect, we stress the impor-
tance of using optical information, when one suspects a 
strong cluster merging and the presence of compression-
heated gas (e.g. Zahludolf & Zaritsky 1995). In ract, the 
opt.ical component se1~111H much less diHt.urhed hy dust.er 
eolliHions than t.he gas coul.l~lll, so lhat. the galaxy Hys-
tcms could survive t.lw lirsl dust.er eucounter (McGiynn 
& Fabian 1984). In these cases the most meaningfulmass 
estimate could thus be the sum of the virial masses of the 
(supposed virialized) clumps. 
Table 7 shows, in Col. (3), the cluster masses computed 
both as the virial mass of the whole cluster and as the 
sum of virial masses of each subclump. lndeed, a pre-
cise mass estimate depends on the choice of the clumps 
considered (see, e.g, severa! mass estimates of A548). All 
these masses are computed within the respective virializa-
tion radii (§ 5.3), which are here computed by adopting a 
rather than the X-ray temperature as an estimate of the 
potential depth. This choice is due to the fact that some 
systems are not clearly spatially identified in X-ray maps 
and that observed X-ray temperatures could not reliably 
measure the cluster potential well. 
These two ways of computing the mass may give ap-
preciably different results. In particular, in the case of the 
head-on bimodal cluster A3526, neglecting the presence of 
clumps in velocity space Jeads one to strongly overestimate 
the cluster mass. Indeed, by analyzing the two-clumps 
merging in simulated clusters, Pinkney et al. (1996) found 
that the cluster mass is strongly overestimated in the case 
of head-on two-clumps merging. 
More accurate mass evaluations need the development of 
hydrodynamical simulations, which include a large range 
of initial parameters (e.g. angles of view ancl eucounter 
velocities) ami which d(~scrihc hoth r.ollisionnl ancl acolli-
sional cluster componPnl.s (e.g. Bmns c~t al. 19!15). 
lì SIIM~IAIIY ANII Co:'ll<:t.trstoNs 
\\'•• 111111lp.•~d a s"l of ·IH ~\alaxy dust.•~rs, whid1 is llw 
1110St ext.ensive san1pl1~ in tlu~ literat ure used t.o :;t.udy t. l w 
presence of snhst.rur:l.nrt~S hy 1111~1\IIS or ga)axy JlOSÌt.iOJIS illlll 
re,Js},ifts 
ical estimators with the wavelet transform (Escalera & 
Mazure 1992; Escalera et aL 1994), by introducing three 
new kinematical estimators. These estimators parameter-
ize the departures of the Jocal means and/or local disper-
sions of the measured radia] veloCities with respect to their 
global values for the environment. · 
Both the methods we apply for detecting substructures 
and for computing velocity means and dispersions (Beers 
et al. 1990) have the advantage of requiring no Gaus-
sian velocity distributions. In fact, one expects non-
Gaussian galaxy velocity distributions in clusters that, 
even in dynamical equilibrium, show the presence of ve-
locity anisotropy in galaxy orbits (e.g. l\Jerritt 1987). 
We analyzed 44 cluster fields, recovering 48 clusters, of 
which 44 are detected with high significance (99.5%) and 
are sampled up to a sufficiently external region. or the 44 
clusters, we classify five clusters as bimodal, one as com-
plex, and the others as unimodaL In 9 of the 38 unimodal 
clusters we clearly det.ect the presence of small-scale sub-
st.ruct.uws 111111 l.here iH HOIIW SÌJ!;ll or IJWIII in 12 ot.Jwrs. 
IIPIH't', Wl~ ddl~d t.he presenn~ or suhstmdures in ahout 
011(~ lhin) or l.he dusl.erH, in hroad agwemeut wilh (II'I~VÌ­
OUS works whieh are based on dillerent teclmiques. llow-
ever, the high fraction of cD clusters in our sample (about 
50%) suggests that our sample may be not strictly repre-
sentative of the Universe. Indeed, this is the first part of a 
larger study planned to consider the other clusters specific 
to the ENACS database (Katgert et aL 1996) in order to 
obtain a more statistically significant sample. 
To discuss the effect of substructures on cluster dynam-
ics, one should consider that substructures can assume 
some basic forms (West & Bothun 1990). 
The groups, which are not dynamically bound to the 
cluster, or bound units, which reside outside the relaxed 
portion of the cluster and are perhaps just falling in, are 
probably rejected in our phase of galaxy cluster identifica-
tion, with the possible exception of A85. 
The dynamical substructures that reside within an oth-
erwise relaxed system may be the remnants of a previous 
secondary infall or cluster merging. The small-scale sub-
structures we detected represent, on average, 7.5% of the 
cluster galaxies within l h- 1 Mpcand their average exten-
sion is ..... 0.2 h-1 Mpc. The two values are in agreement 
with typical population fractions and sizes of substruc-
tures inferred by small-scale correlations among galaxies 
observed in many apparently relaxed clusters (Salvador-
Solé, Gonzalez-Casado, & Solanes 1993; Gonzalez-Casado, 
Solanes, & Salvador-Solé, 1993). The substructures we de-
tect are probably sufficiently compact-to survive the clus-
ter force after merging, according to the theoretical work 
by Gonzàles-Casado et al. (1994). These authors have 
suggested that these substructures could be the remnants 
of massive cores of groups or small clusters. 
The effect of small substructures does not appear to 
be considerable on the global cluster kinematics and dy-
namics, i.e. on the mlue of the velocity dispersion and 
mnss. This indicates that. clusters which show only small 
substructures are not too far from dynamical equilibrium, 
as is also suggested by the generally good agreement be-
tween global X-ray ami optical cluster properties (centers 
and velocity dispersions). 
The above conclusions do not hold true for bimodal or 
complex dusters, which are likely cases of recent cluster 
merging. 
From t.llt' poi n t or view of statisti c al st.udies concerning 
p;a(axy dusl('fS, t.he prohlem or l !Je estimale of \'CJOcity dis-
persion ami ma.'is in himodal and complex clusters might 
not be serious if their fraction is fairly small as in our sam-
ple. This could explain the result obtained by Biviano et 
al. (1993), who found no difference between the mass dis-
tribution of substructured and non-substructured clusters, 
and by Fadda et aL (1996}, who found no difference in 
the cumulative distributions of cluster velocity dispersions 
whether or not they took into account the multimodality 
of some clusters in their velocity distributions. 
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APPENDIX A 
RESULTS FOR lNDIVIDUAL CLUSTERS. 
\Ve orp;a.nize thc prcscntat.ion in the form or a. seri1•s or paragraphs, enrh one corrcsponding to a cluster. For each 
chJSI.Pr Wl' di~SITilw t.he pun• dell~d ion l'f'lillll.s ohl.ilÌJH'd from 0111' lllilÌil Jli"OCI~Iun• or sysii'IIIS idl•lll ifìration. Moreovcr, 
hy perronnin!~ some parl.icular analyses, as wdl by l'ontparing our lindings with thc rf'll~vnnt n·sults in the literature, we 
SIIJ~!~I'sl 1111• most. prohahl1~ dynamical si alus. Il should bt• ••ott•d t hai il is noi t l w purpnst• or t his wnrk t o provide definiti\·p 
I'CJtwlu~;ion:; I'I'J';<~nliuj•, t lt1• dyua111Ìf'S of llu•s" dusl1•r:; 
11, l hl' following disnu;:;ious SOIIII~ uol al ious ill'f' us•·cl 
TI w word l't'f}'lllm· nwans 1111 almost syntnu•tril'al spali al shapt• I'OIIIhim•d w il h a (:aussian or ru•arl~· Gnussian n•locity 
disl rihut.ion. 
rp ..... f..-~cd ,..,Ju .. t-lu,r t .. , .. r.. couC'It.n.•n~ n~L'lt. nnlu"'lt.Hn.l ... .:) •1'"'1,. tlu:l tu,n_hn,l" 11\1"\,l.L)I {,:~O" Jlt~•·~ (!I"'Hot::.r S· J(tu,hrn l~l~'J' \\·hich 
removing a significant foreground quintet located dose to the center (S). The situation is similar to that found in A85, 
where the S could be an unbound foreground group, but in this case the S substructure causes a less significant variation 
of the total u. D88 found the presence of substructures only significant at about 94%. E94 found a substructure both in 
the center and in the cluster field, but none associated with the S detected in this work. 
A2052. - Irregular cluster, contains some disturbing objects (pairs, triplets) which, however, do not constitute any 
significant substructure. Malumuth et al. (1992) found no significant structure, either. The global u is lower than T, but 
agrees within two s.d .. 
A2063. -- This field contains two clusters that are very distant from each other in terms of velocity (d. V~ 3000 Km/s): 
l\-!Sl and l\-IS2, which correspond to A2063 and l\·IKW3S, respectively. The MSl sample contains a substructure of seven 
very dose galaxies (S), largely background. However, according to the Newton criterion, we cannot exclude the possibility 
that S is bound to the remaining gala.xies in the MSl sample. For the same reason we cannot rule out the possibility that 
MSl and MS2 samples may be bound. Both clusters contain cD galaxies; however, the cD galaxy of A2063 has a peculiar 
velocity: this peculiarity disappears when we reject its substructure S. 
A2107. -- Remarkably regular cluster. Oegerle & Hill (1992} found evidence of substruetures by using the test of D88. 
The peculiar velocity of the cD galaxy could suggest a situation of non-perfect dynamical equilibrium. However, with the 
present data, there is good agreement between u and T. 
A212{ --- Regular cluster. 
A2151. -- Highly structured cluster, despite an apparently regular velocity distribution of the main field. We notice 
a significant centrai structure C (d. V ..... -700 km s- 1 ), an extended subsystem Sl al. North and a dose background 
quintet S2 at East. These three suhsystems, very distant from each other, conn~rn ahont. 50% of the lotal populat.ion of 
the cluster. These results are consislenl wit.h E!H. Bini, DaviH, & llt!erli (HJ!J5) find that X-ray nwl opt.ical diHtrihutiow• 
are nol very similar. We confinn lhiH reHult: in particular, our centrai C ÌH nol Cl!nl.en!d on tlw X-ray dnHI.t!r nml.t•r. 
This fact and tlw large velocity of C wit.h resped to lhat of tht! wholc cluster sugg;t!SI. that C could he wusidered a real 
substructure rather than a particularly relaxed centrai region. This cluster should be regarded as a case of presenl cluster 
merging. Moreover, although the u of the MS sample is in good agreement with the T by David et al. (1993}, it is higher 
than the Ts detected by Bird et al. (1995} for the individuai clumps. 
A2197-2199. No significant structures, thought elongated in shape. The field we analyzed contains, however, the 
'two well-known clusters A2197 and A2199, which correspond closely to the structures we detect at a very low significance 
leve! (about 60%). The background system MSl in the South (A2199} contains a dose foreground quartet (Sl}, while the 
foreground system MS2 at North (A2197} contains a background quartet (S2}. This peculiar situation is very difficult to 
analyze with our method, since the local kinematics cannot be cleaned from the mutuai contamination produced by the 
four systems. Therefore, we do not consider these clusters in the fina! discussion. 
A2634-2666. -- The MS sample includes both A2634 and the tiny cluster A2666 (Sl) and a further substructure (S2}. 
We identify A2634 with the MS-Sl-S2 sample, i.e. the MS sample after the rejection of A2666 and S2, which are both 
unbound to the remaining galaxies. The "identified cluster" main properties are: Center 1950 (a,d}::;;233606.9+264541; 
N::;;216; Rmax::;;5.64; iJ = 9136 km s~ 1 ; Pw < 0.1%; u=886. Scodeggio et al. (1995} did not find any evidence of 
substructures in the centrai cluster region. The u of the MS-Sl-S2 sample is in good agreement with the T at about l 
h- 1 Mpc, and an iricrease in the'outer region is JikeJy.because of the presence of some remaining interlopers. The T of 
A2666 is much higher than our value of u, but we note that this T-is estimated from X-ray luminosity. ' 
A2670. -- We analyze two samples. A2670, the first sample, does not contain any substructures. The second sample 
A2670•, which is deeper and has a smaller extension, contains a foreground group of galaxies (US) at W est of the main 
system. Sharples et al. (1988) did not find any firm statistica! evidence of subclustering, either. On the contrary, 
E94 found a series of structures which are not present in this analysis. B95, by taking into account the presence of 
substructures, reduces the peculiar velocity of cD. Here we stili found a peculiar velocity for the cD galaxy, but this 
peculiarity disappears when we consider the deepest sample A2670". 
A271'l. This cluster contains a significant core structure (CS), slightly foregrounded (AV,..... -600 km s- 1 .), which 
involves aboul 40% of the whole population and cont.ains t he cD galaxy. This feat.ure is rt!Hponsihlt~ for Uw llli.YIIIIIIdry 
ohserved in t.lw vdocit.y distrilmt.iou. Tlw d) galaxy, whicb hm; uot a JH!ctJiiar vdodt.y w il h n~HJll'd t.o l.bt~ l\IS Hillllplt! 
hut only w il h H!sped lo t h e C st ruct uw, conlir111H t. h a t t.his con! is prohahly dyu<uuindly JH•rt.mlwd_ 
Ai721. Hegular cluster. \\'t! show lhe VDP referr<>d to t.he gala.xy density wut.er, which i:; more rq?;ular t.han t.hal 
computed with thP X-ray ctmter. 
A2877. llq~ular wlodt.y diHtrihuliou, irn•gular :-;hapt>. \\'t• dt·IPd lwo Hij•;nilìcaul sult~;y:;lt•IIIH: tlu• mn• slnwlun• (< :), 
aud 11 Hlmclun• (S) al Nnrlh. 
A:/128. The analyzed lìeld nllllaius illl exlt.!llded slnrclun· al Soulh (l!S), whidlj';in~~; tlu~ dutil.t•r ils l'lou,~alt•d :-;ha1u~ 
The main cluster ~IS is regular, with a very comlensed structure in the center (C). We report the VDP compuled wilh 
the galaxy density center, which is more regular than that referred to the X-ray ceuter. 
A3266. The analyzed field contains two systems, which are \"ery similar in terms of velocity but spatially far apart. 
The smallest group is elongated (VS) and lies at East of the main dominant system (~IS). This one is regular and should 
correspond to the rea! cluster. The VDP of MS is very noisy in the centrai regi011 and the a is higher than the T, but 
consistent within two s.d .. 
A3376. Regular velocity distribution despite its irregular shape. The centrai regi011 appears elongated. The South 
part of this group appears well coincident with the X-ray center; thus we prefer to denominate i t a core structure, although 
it is probable that its North component may be a real substructure. D88 found substructures less significant than 95%. 
The substructures detected by E94 are not present in this analysis (see § 3.1). 
A3391-3395. Rich field with two distinct clusters, parlially overlapping, but well separated in velocity. The dominant 
system (MS1=A3395) is a rich extended cluster, which has a regular velocity distribution but is almost irregular in shape. 
The small scale analysis reveals a significant centrai condensation (Cl}, which is elongated and dynamically similar to 
the main system. A small system at North (MS2::;;A3391}, in the background of MS1 (d. V ~ 2000 km s- 1 }, is formed 
by a core structure (C2} appended to some loose background galaxies. Girardi et al. (1996) pointed out the difficulty in 
separating the two clusters and used the VDP to truncate the clusters at the radius, where the VDP increases owing to 
the prcsence of a dose cluster. The present method is able to separate the dusters and gives VDPs, which are flat in the 
external wg;iou. The cD galaxy of A339l has a peculiar velocity with respcct to MS2, but not with respect to C2, which 
eontains lhe cD galaxy. 
A3526. We analyzed two samples (A3526 and A3526*), the former deeper in magnitude and with a minor extension 
than the latter. In both samples we identify two dominant significant syslems (MSl, MS2). They are fairly well separated 
in velocity (d. V"" 1500 km s- 1 }, but fully overlapped and prohably bound. MS2 contains a condensed structure at East 
(C), whoHn wnter corresponds t.o its r;alaxy <lensit.y nml.er. T n t.he sample A352W, MSl includes a group of foreground 
v;alaxìt•s (S), which is prolmhl_y uuhouud (d. V'- -1000 km .~-l ). Tlw \"Piocit.y distrihution of ~!SI hecomes regular if we 
t~XdllcJP S. 
Aln•1ul_y LtH"t•y, Currie, &. llidwus ( I!IH!i) tldt~dt!d tl1t! pn~st~llt'<! of t.wo pPakH iu l hP vl'locily dist rihul.ion l\11!1 found 
tlmt only a minority of lhe galaxÌI!S (:IO%) in tht! senuulary JH!ak in tlw clusll!r A:lfl2fi coulcl adually he distanl from 
the primary peak. The cluster should be thus regarded as a slrongly substructured cluster (see also Mohr et al. 1993). 
Girardi et al. (1996) and Fadda et al. (1996} indicated this cluster as one with a problematic dynamics by using the 
velocity distribution. A likely on-going merging might explain the high temperature of the collision-heated gas. 
Shapley region. The analyzed field contains two well sampled main clusters: A3558 and A3562. ~IS is the dominant 
group, which contains the cluster A3558. USI is a small group at West, clearly separated in position on the basis of 
the available data. US2 is a large group at East, slightly foregrounded with respect to USI. Both USI and US2 have 
a high dispersion because they probably do not correspond to true physical systems. In fact, US2 contains a structure 
(US2S), which is significant at the 80% e.I. and correspond to A3562. Due to the limited value of significance, we do not 
consider this cluster in the fina! discussion, although the good agreement with T suggests a good reai identification. MS 
is a rich and very structured system despite its regular velocity distribution. The analysis at small scales reveals three 
distinct groups inside: a background structure S1 at North ( +800 km s- 1 }; a very condensed structure at East S2, which 
also contains the poor cluster SC1329-314; a centrai structure S3, which is dynamically similar to the main system and 
corresponds to the identified A3558 cluster. 
The internai structure of A3558 is ~idely debated in the literature ami the T of this cluster is well known to be lower 
tlum u (see e.g. hy Qardelli et al. 19!)G, who report {J ~ 1.7!:Ì). Om S3 structure, which we identify as' A3558; has a·,a 
compatihle with T ({J;, 0.86!8:~~), alt.hough tbe peculiar velocity of the cD galaxy may suggest the presence of internai 
substructures. 
A.'/667. Asymmetric and dynamically regular cluster, although it includes a significant, very condensed structure S, 
which is remarkably elongated. No further substructures appear significant. The global us of :\lS or ;\IS-C san1ples are in 
good agreement with T, although the VDP is very noisy in the centrai cluster regior1. 
A3716. ·Cluster A3716 is clearly divided into North and South components (D88}. Hence, this cluster is an apparent 
case of large-scale structure. The MS we detect is the richest South component, since the data of l\orth component are 
too scarCtL This South component is an appawntly rer;ular strudure. Wt~ adopt the optical center for the computatimi 
of l h1' V DI', si un~ il 1s lllltrt~ n~gular l.owanls t lw ct~IIIPr t hall t.l~t• V DI' noft'ITt·d l o l h e X-ray I"Pill t'L 
,j .'/o'l.'i.'i. Al111osl rt'l',lllar duslt•r lllll. wilh an iiS\'tlllllt'l ric \'<'locity tlist rillllt iotL 'l'Ili' luc;d dispt·r~ious art! atypicall_\· 
hi~h d11t' lo th" pn~lit'llt:t' of IIIIIIWntltH liPid 1\<llaxit·ti uuilimuly distriltut.-d throu,•,lt t.ht• wholt· t'\1<-nsion of tht~ cluster, thus 
SII!\1\!'HI iug a s_yHimuatk coutamiuatiou t•fli•cL 
tt.{/1.'18. lll't';ular duslt•r. tJ nforllltlal t•ly, li w n·t~iml of t his clusl•·r m• st udit•d is t no Slllall t o JH'I'IIIÌI a r;ood dlt'ck of 
lht• VIli'. 'l'ht• VIli' t'<'lllt'r<·d oulht• optical n•ul••r1:, l•·ss IHtÌo;y thilll th;ll n·niN<·d 011 tlw '\ lòiV n·ltl<•l, hut Wl' l"illllll>l lw 
Hl li<' t J.:tl t l w \'l )J' I'<'IIIIIÌII:i Ila t l tt\\'òllds t IH• <'X l<'lllill .-Jn~;t <'l H'I',ÌOII:i 
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Absh·act. One key issue in severa! astrophysical prob-
lems is the evaluation of the density probability function 
underlying an observational discrete data set. We here 
review two non-parametric density estirnators which re-
cently appeared in the astrophysical literature, namely 
the adaptive kemel density estimator ~~nd the Maxi-
rnum Penalized Likelihood kcllllique, and descrihe an-
other method based on the wavelet Lrausform. 
The efficiency of these estimators is tested hy usiug ex-
tensive numerica! simulations in the one-dimensioual case. 
The results are in good agreement with theoretical func-
tioll5 and the three methods appear to yield consistent es-
' timates. llowever, the Maximum Penalized Likelihood suf-
fers from a lack of resolution and high computational cost 
due to its dependency on a minimization algorithm. The 
small diiTerences between kernel an d wavelet estimates are 
mainly explained by the ability of the wavelet method 
to take into account local gaps in the data distribution. 
This new approach is very promising, since smaller struc-
tures superimposed onto a larger one are detected only by 
this technique, especially when small samples are investi-
gated. Thus, wa\·elet solutions appear to be better suited 
for subclustering studies. Nevertheless, kernel estimates' 
seem more robust and are reliable solutions although some 
small-scale details can be missed. 
In order to check these estimators with respect to pre-
vious studies, two galaxy redshift samples, related to the 
galaxy cluster A3526 and to the Corona Borealis region, 
have been analvzed. In both these cases claims for bi-
rnodality are co~firmed at a high confidence leve!. 
Key wm·tls: .\letluxls : data analysis, statistiral; Galax-
ies: dusters: ~eueral 
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l. lutroductiou. 
The galaxy distribution withiu the local Universe appears 
to be highly inhomogeueous. Groups iuvolving few mem-
hers, poor or rirh dust•.•rs with thousauds of uumahers, 
ami superclust.en; iududing do~1ms of dusters an~ COIIIIIIOII 
fcatures uf tlw n:11l111 o/ lht" llt"blllllt:, u.:; u.rc lnrg~: regious 
devoid of hright gala.xies (see e.g. Oorl l!JM:I, Bah cali l !lMM, 
and Geller & lluchra l!)M!l). Uoth kind of structures are 
defined as a local enhancement or deficiency of the galaxy 
density, but the question of their objective identification 
is stili a matter of debate. The amount of subclustering 
within galaxy clusters and their present dynamical state 
is aiTected by the same problem. It should be noted, how-
ever, that dark matter today dominates the matter den-
sity according to current theories for galaxy formation. So 
meaningful comparisons between optical data and gravi-
tational distortions generated by clumps of dark matter 
would require accurate maps of the galaxy density. Mean-
while, results coming from gravitationallensing observa-
tions confirrn that the distribution of this non-baryonic 
component is traced by the galaxy population and the X-
ray ernitting intra-cluster gas. Thus, the matter density 
also fluctuates from one location to another. 
Besides the estimation of the shape parameters of galaxy 
structures, various observational elfects on the galaxy pop-
ulatiou have been discovered. The most prorninent one is 
a morphology-density relation (Dressler 1980) the eiTects 
of which are rnost noticeable in the high density centrai re-
gions of galaxy clusters. Others eiTects are discussed with 
respect Lo the exact positiuu uf the center of the clusters, 
i.e. of the peak matter density. Beyond these observational 
trends, astronomers try tu understand tlte role of environ-
mental eiTects ou the formatiun and evolution of galaxies 
(cf. the origin of d) galaxio.•s). The local gala.xy deusity is 
surdy 0111~ piece of rdl,\'alll. informat.ion for 1110d1•ling t.l1is 
1"11\"il"llllllll'lll.. 
'l"lterefore, it appears tl1al. questions such as the proper 
identification of galaxy clusters or the discrimination 
Fadda et al.: Density estimation with non· parametric methods 
among diiTerent cosmologica! scenarios can be faced pro-
viding that accurate and reliable density estirnators can 
be applied to galaxy catalogues. Three-dirnensional stud-
ies are !Stili hampered by the lack of redshift data for wide-
field surveys, but valuable inforrnation about the overall 
galaxy distribution or the structure of galaxy clusters can 
be obtained through surface densitie!S computed from two-
dimensional catalogues or by means of redshift distribu-
tions, respectively. 
The various methods which have been developed in order 
to obtain the!Se estimat.es can be divided into two groups : 
parametric methods and non parametric oue!S. The former 
assume a physicalmodel coutrolled by a given set of pa-
rameters which have to he fitted Lo the data (e.g., a power 
law or a Gaussian fit, a King or a de Vaucouleurs profile, 
etc.). llut sornetimes the underlying physics is too poorly 
known Lo apply such a method. ln this case, one must 
rely on non ·parametric methods, the sirnplest of which 
is an histugram calculatiun. The main diiTerence with re-
spect Lo t.lte prf'vious approach comes from the influence 
of t.lll~ data poilll.s :r., 011 tlw estilll1\l.f' al locatiou x. t\11 
tlu.• points han~ Uw SIUIH" i111portauu., lin parauwlric es· 
tiuml.ors, wlwrt'IL'> 11011 parauwtric t•st.iumtors aw <LS)"111p-
totically l oca!, i .e. the influeuce uf tl1e poiuts vanishes as 
the distance from the location where the density is cum-
puted increases. Although histograms fulfill this condition, 
these commonly used estimates present some drawbacks : 
the results change with the bin size an d the origin of the 
bins. The use of better one-dimensional density estima-
tors would allow one to o\'ercorne this kind of problem. 
Such estimators already exist but they are not yet widely 
used, maybe because the astronomica! cornrnunity is not 
aware of their performances and lirnitations. Therefore, 
we plan in this paper to discuss three of the rnost promis-
ing methods with respect to one-dimensional applications. 
Extensions of the formalism to the bi dimensionai case are 
straightforward and are already explained in the litera-
tllre (Pisani 1906, .Merritt & Trernblay 1094, Slezak el al. 
1!>93). 
A t least two of these non- parametri c methods for com-
puting density estimation have indeed beeu recently de-
scribed in the astronomica! literature. These asymptoti-
cally local methods are the adaptive kernel estimator by 
Pisani (l!l!J:I) and the Maxirnum Penalized Likelihood es-
timator (hereafter .MPL) by Merritt & Tremblay (19!!4). 
Auother way to obtain local information about a signa! 
is provided by the wavelet trausform. \Vithin the astro-
nomica! context, it is usually used Lo analyze time series 
(Goupil el 111. l!l!H, Norris et al. 1!JH4, s~atmary el 11/. 
l !l!)G) tu Hl Lo detect strudures a t various srales in cata-
lo,~u~·s (SIPY.ak d n l. l !l!l:l) or i1uages (Sl,.zak d 11/. l !lH-1, 
llija .. ui .\: 1!111: l!l!l[l). Tal1i11,\ 11.dva11l.a,r,~· of t.l1i>1 J>l""l""rtv, 
\\'1" II<L\"1' dt•l"l•lopl·d il 1\'<tl"l'l..t. lo;L•wd nwl.laod 111 ord1•1 l.n 
re:;l.ore a coutiuuous prol>a.bility deus1ty function fro111 a 
disnete data sample. 
Geuerally, cluster analysis methods are sensitive to dif-
ferent features of Lhe signa!, generating questions about its 
rea! characteristics. \Vhen sud1 a situation occurs, a com-
prehensive knowledge of the performances of each tech-
nique is helpful lo settle the discussion. The recent ker-
nel, MPL and wavelet density estimators are based on 
diiTerent sophisticated mathernatical backgrounds. \Vhat-
ever the difficulties in understanding the related formulae 
in depth may be, detailed tests are required to get a good 
insight into the validity of the solutions provided. Hence, 
we decided Lo compare the results of these three meth-
ods by using test cases of astrorwmical interest. Knowing 
conditions where une algoritlun succeeds better than the 
others and the rea.sous why iL does so will allow one to 
choose the best estimator for the considered data sample. 
This paper is organized as follows. ln the next sec-
tion, we briefly describe the non parametric density esti-
mators we are testiug, uarnely the adaptive kernel, MPL 
and wavdet-ba.sed eslimators. Tlte forrnulae are given for 
the om, dilllensioual rase, but most uf the explanatious 
staud for lltult.idiuwusioual analys1·s (coruprehensive re-
\'ÌI'WS rau he fouud in Siln•rautulll 1!11-\(i, Swtt 19!12, aud 
Bija.oui l!lH:\). 'l'eclwiml det.ails ahout the underlying algo-
rithms for computation of Lhe density est.imates are given 
in the Appendix. 
Then, we compare their behaviors by using numerica! 
simulations of lì ve diiTerent one-dimensì011al samples with 
and without noise (§ 3). This study allows us to make 
generai remarks as \l'eli as detailed comrnents about the 
efficiency of each method. These rnethods are finally ap-
plied to two rea! galaxy redshift catalogues in § 4 and the 
results are discussed with respect to previous studies. \Ve 
give our conclusions in § 5. 
2. Nou-pa1·amctric methods. 
A natura! way Lo get a continuous density function from 
a discrete set of data points is lo spread each point ac-
cording to a given pattern. The linear smoothing related 
to this data-based solution is a stationary method, since 
the variations in number density are not explicitly taken 
into account. Consequently, two kinds of methods have 
been designed to irnprove the density estimate. The first 
ones are directly based on the data, since they adapt the 
pattern funct.ion on Lite basis of the local nurnber density. 
The second ones rome frorn signa! processing theory: the 
data are considered as a function sulfering from a Poisson 
uoise. A pioneering example in astronomy of such an ap-
proac.h is provid~:d by tht' co1uputatiou of the tlistributiou 
of Ct'pheid pl:'riods using t.he Walsh-lladamard transform 
(Bi.iaoui 1!17·1) 
l'lw prol.al.ilitv ,J,.usi'-.1 fundl"ll '""Il iud~·,.d 1,.. t•st.imal.l•d 
1'1tlw1 l•y 1\"llrkÌII'-\ 0111 tlw 1"'~11.1"11-"' l.lwlwwi\"I.'S or hy :tll· 
alyzin~ a sÌJ.\IIill re.-.,ltlllll!!; fru1u t.ltr·.-.,1· pu:;itions. Let lls 
give an t'X:uuple. Arwm).'; availahlt· non parametric terh-
Fadda et al.: Density estimation with non-parametric methods 
and consequently the initial function can be restored by 
a mere addition of these wavelet coefficients and of the 
smoothest approximation obtained. 
llowever, our problem is to recover the probability 
density function of the underlying unknown distribution 
/(~) frorn a limited number of observational data points 
{ ~ 1, ~2, ... , ~N}. Lacking external information, a strict 
data analysis constrains one to take into account the Pois-
son noise these data are suffering from, while searching 
for the best solution consistent with the data set. \Vithin 
the vision rnodel related to the wavelet approach, one has 
thus to check at each scale whether the enhanced details 
are significant with respect to chance clustering of points. 
One strategy is provided by the computation of the dis-
tribution of the wavelet coefficients for a locally uniforrn 
density : only coefficient values with a chance probability 
lower than the value chosen for the detection threshold 
are to be considered a.s related to a genuine signa! (see 
llijaoui & Rué l!J!)fl and rèferences thereiu). From tlw sd 
of wavelct coefficieuts W, a set of thresholdd cocflìdeuts 
W, cau be obtaiued by rejecting ali the coefficieuts which 
are no t significant. llelow, this procedure w ili be denoted 
by the projection operator P such as W 1 = P(W]. 
It should be noted that this thresholding strategy is 
different from a data compression approach relying on the 
, energy content of the wavelet coefficients (e.g. Donoho et 
al. 1993, Pinheiro & Vidakovic 1995, Vannucci 1996) 1 . 
In our opinion, the statistica! significance of the coeffi-
cients must indeed be computed locally according to the 
mean density at the examined scale and location, and not 
with respect to the variance of the coefficients squared ( en-
ergy content) at this scale. In fact, low wavelet coefficients 
may be locally meaningful although they represent only a 
small percentage of the global energy, and rejecting them 
will affect the accuracy of the final estimation. So our so-
lution makes use of the whole set of scales witbout any 
assumption about the regularity of the function sought 
for, whereas the smallest scales are explicitly discarded in 
Pinheiro & Vidakovic (1995) (see also § 4). 
The key issue is obviously the computation of the val-
ues expected for wavelet coefficients corresponding to a 
Poisson process. One can try to perform .Monte-Carlo 
simulations, but we preferred to take advantage of the 
Anscombe formula (Anscombe 1!)48) which enables une 
to obtain a distribution witb a nearlv constant \'ariance 
from .;. Poisson' dìstrìbutiun wi-th a iarge enough mean 
(ahuve - IO) ; tlll' lransfurru of a fuud.iou ,..( /.;) is dc• 
lìnml as: FA(k) == ~ vfJ.'(k) + :17"H. lu o1·cler to·avoicl n-
roe propagatiou, WH dec:icl•!cl to apply liti~ trau~fonu t.o 
Thesc papers are rctricvablc al thc wcb address : http:f / 
schinkcl.rz.uni-potsdam.de/u/mathc/numerik/links/wa'·clets 
.1.8.9.5.html 
each successive approximation la,(k) involved in tbe "à 
trous" algorithm (see Appendix), rather than to modify 
only the first approximatiou ]0 (k) and run the algorithm 
in a straightforward way. This results in modilìed wavelet 
coefficients wbich have tbe same variance at each location, 
so that significant values can now be identilìed by using 
a classica! k-u thresholding. Owing to the linearity of the 
wavelet transform, the threshold at each scale can be com-
puted [rom the variance of t be wavelet coefficient values a t 
tbe lìrst scale, where noise dominates. This variance can 
be computed either from the experimeutal data or from 
the theory (Starck & llijaoui 1994). These advantages led 
us to define tbe projection operator P in this regularized 
space. llut the values ofthe wavelet coefficients themselves 
bave stili to be taken from tbe usual wavelet space, since 
the non-linearity of ihe Anscombe transform will other-
wise prevent the use of tbe resturation algoritluu whicb 
is sketched uut beluw aut! described in more detail in the 
Appendix. 
Oue must also uutiet~ t.hat tlw rea! statisties of the uois(~ 
ure uot l'oissouiau, but follow 1~ llt~rnouilli pwc•!s~;, ~:~iuce 
tbe relevant informatiun we are intere:;ted in is nut the 
total number of events, which is already known in tbe 
numerica! simulations, but ihe distribution itself, i.e. the 
density probability function. If we consider a Poissonian 
noise, the standard deviation of the wavelet coefficients 
is overestimated at very large scales. But our results are 
not biased by such an effect since we bave considered only 
scales smaller than those affected by this overestimation. 
In dealing with thresholded wavelet coefficients W1, the 
usual straightforward inverse wavelet transform, which 
adds ali the details to the coarsest approximation, is no 
longer the way to arrive at an exact solution. One has to 
look for a regularization rnethod wbich insures that ihe 
wavelet transform of tbe solution again gives the observed 
coefficients inside the signiflcant regions. Severa! methods 
are available, depending on the quaniity which is min-
imized. We chose to apply the coujugate gradient tech-
nique, which looks for the solution with minima! energy 
fur lhe difference betweeu the initial and restored coeffi-
cients. A full description o[ the related algorithm can be 
found in Rué & Bijaoui {l!J97); its main steps are given 
in the Appendix. 
l t should first of ali be uoted that the fina.! density estimate 
is obta.iued at eacb loca.tion k [rom selected wavelet coeffi-
cients at different scales. Thus, severa! sca.les are kept for 
computing our wavelet-ba.sed estimate, whereas ouly one 
St~ale is us"d at ea.ch.locat.iou ;L'i with the adàptive keruel 
l.c·d111iqtH'. St•t'C>IIclly,tlw l"ral value of t.lw aclapt.iv" hrtwl 
Psi.Ì111al.c· c·ouws front t.lw s11111 nf k•·rtwls loral.c•cl al. data 
poiul.11 J:i, aud a loraiHncl•·rcl••u"il.y n~u 111'\'t'l' lu: •·xpli('il.ly 
fl'lltl.t·d l.o a sd. of k"nlf'ls; sud1 voids are uuly ddiru:d witl1 
respert to the ueighGoriug ovenleusities. Ou the coul.rary, 
negative wa.velet coellìcients are generated by local vuids 
in the data set. llence, the probability density function can 
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be described by the wavelet-based approach as composed 
of over- ami underdensiiies. \Vhen tbese underdensities 
are important features of the signal, such a capability is 
surely an atlvantage. 
3. Numcrical simulations. 
Every density estimator has two confiicting aims : to max-
imize the fidelity to the data and to avoid roughness or 
rapid variatious in tbe estimated curve. The smouthing 
parameter À, the penalty parameter n ami the threshuld 
parameter k contro! these two aspects uf the estimatÌ011 
in keruel, MPL and wavelet estimators, respectively. The 
chuice of these parameters bas to be made in an objec-
tive way, i.e. without using a priori knowledge about the 
distribution considered. This is possible by using data-
based alguritluns, e.g. ihe unbiased cross validation for 
the keruel aliti MPL estimaturs or the k-u clipping for the 
wavdet rodlìrients. Tht~se t.hree estiruators favor C:aus-
siau or qu;L-;j .. ( :1u1ssiau Pstimal.t·s lwraus•~ of t.l1" ww of a 
quwsi-( :aussian k•·rm~l, of t.lll.' adoptl'd fonu of t.he peualty 
fuuctioual, aliti uf the sltape uf the cltuseu scaliug fundiun. 
As for tbe pra.ctical develupment of the codes, we bave 
chosen for tbe kernel estimator an Epanechnikov kernel 
function (see eq. 5), which offers computational advan-
tages because of its compact support. 
In the case of tbe w a vele t estimator, we ha ve treated 
the borders of the interval with a mirror of the data and 
we have chosen an initial grid of 1024 points in order io 
recover the finest details of the examples considered. Thus, 
our results are not hampered by any ariificial smoothing 
related to information lacking at small scales. We have 
also decided to threshold the wavelet coefficients by using 
a level of significance of 3.5 standard deviatious (i.e., the 
probability of getting a wavelet coefficient W greater than 
ihe observed value is less than w- 4 ). 
In the case of the MPL, the solution greatly depends 
on the algoritlun of minimization used. \Ve ha ve obtaiued 
good results with the routine NAG E04JAF (see also Mer-
ritt & Trembla.y 1994). Obviuusly, the computational time 
increases with tbe nurnber of puints of the cun·e which 
are considered, i.e. with tbe uumber of parameters of the 
function to be minimized. A good compromise betweeu 
resulting resolutiun allll required computational time is to 
use 50 tu 100 points. Though the MPL method is very 
attra.ctive from a philosophica.l point of view, its pradical 
usage is pena.lized by these difficulties in minimization. In 
fa.c.t, anyxteusion uf the methud lo a two-dimensional case 
would ht•comt.: a very hard t'Oillpntatìou~tl task on itccotllll• 
nf 1.1 ... hi,1\h uutul,.·r nf parallll'l,,•rs iuvnlvc•cl 
:1. l. l"-"'~''1'1'"" oj /h•· .~llllll'lr8 
\Ve decided t.o test t.lw previously descrihed deusily esl.i-
ruaturs by performing some numerica.! simulations on sev-
era! density functions. \Ve considered Hve exarnples, cov-
ering a large range of astropbysical problems ; 
A.- a Gaussian distribution: N(O, l); 
ll.- two similar Gaussians: (0.5 N(O, l)+ 0.5 N{3, I)); 
C. a Gaussia.n with a small Gaussia.n in the tail : 
(0.9 N(O, l)+ 0.1 N {:l, 0.5)); 
D. -- a Gaussian with a narrow Gaussian near its mean : 
(0.9 N(O, l)+ 0.1 N(l.5, 0.1)); 
E. --- a uniform distribution featuring a Gaussian hole : 
/ex (l- 5$ N(O, 1)/fi). 
One can fimi these distributions by analyzing tbe velocity 
distribulions of ga.la.xies in gala.xy clusters or of stars in 
globular cluslers. ln parlicula.r, two similar Gaussians may 
represent a merging between lwu clusters, while a Gaus-
sian with a.nother small one may be found in subclustering 
cases. Finally, the hole rnay correspond to a local void in 
a gala.xy distribution. 
'l'Ili' t'si.ÌIIIitlors have to reslorc: a smooth density fuuc-
lion from liruited sds of data poiuts, so that the estimate 
sulfers frum nuise depending un the size uf the sarnple. 
Moreover, the simulations are genera.ted by the usual ran-
dom routines, whicb may sometimes lead to experimen-
tal data sets in strong disagreement with the theoretical 
distribution. Therefore, the quality of the restored func-
tion musi be checked against the nurnber of data points 
involved (accuracy) and the fidelity of tbe sample {robust-
ness). One way to get a perfect sample fora number N of 
events is to consider the canonica! trausform X = F(x) 
where F(~) stands for the repartitiou function. The (0, l] 
interval is divided into N+ l equa! intervals, which yields 
a sei of N nodes ~ .. by using the inverse transform. At 
these nodes, the Kolmogorov-Smirnov test is satisfied : by 
construction, the distance between the repartition func-
tion and the cumulative function is equal to zero. Ilere-
after such sarnples are called "noiseless" samples. In order 
to take into account tbe noise comiug frorn the finite size 
of t.lte samples, we considered three data sets with an in-
creasiug uurnber uf puints. In tlte pure Ga.ussian example 
we chose a minimurn nurnber of :Hl points, below which 
we decided ihat the restoratiun of the parent distribution 
is tou difficult, and two more complete sets with 100 and 
:wn puints, respectively. \Ve cousidered 50, 100, and 200 
points in the second ami thirtl examples, whilst in the 
fourth example we consider 100, :zoo, and 400 poiuts in 
urder to get a high erwugh sip;nal for detecting tbe small 
(eal.ure. Fi'ually, in tlw .:a.~e- of t.he hole, we coiÌ:!ir:\ered :., 
111111'<>1'111 dist.rii•lll.iou aud cliscard .. d t.lw r,o, to<l, ancl :!00 
pniut.s whi.-h fc•ll iut.lw rq!_iou ofl.ll•' ( :aussiau hole.lleuc:•_:, 
1.11<' 1111111lwr of pniut.s is uu al'c·ra).',<' ·1:10. !'((iO, aud 17lf, in 
t.lw tl1r"" casc•s. 'l'Ili' widt.lt of tht• iut.•·rval wa.s douhled 
iu orc!.~r lo al'oid haviup; edge ,.ffl'cls in t.he centrai parl 
comiug from discontinuities at Llw lirnil.s of the uniform 
dislribution 
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Fig. 3. The UCV {unctions rclatcd lo thc :MPL estimator for the "noiscless" samplcs. Each graph is labcled according to the 
corresponding example. The cun•e labels indicate the increasing sample sizes. 
• 3.2. Noiseless sarnples. 
First we considered the "noiseless" samples, which are gen-
erated by transforming a regularly sampled uniform dis-
tribution into the distributions of the examples described 
above. The absence of noise allows us to highlight the 
performance of the methods. In Figure l we show the es-
timations by rnea.ns of the kernel and wavelet estirnators. 
In Figure 2 we report the MPL density estirnates, while 
the corresponùiug UCV curves are displayed in Figure 3. 
The comparison of the whole set of results shows that 
the three rnethods detect and retrieve most of the features 
in more or less the sarne way, especially in the case of a 
great number of data. The kernel method yielùs quite ac-
curate restored density functions in most cases, with the 
noticeable exception of example C, where the small su-
perimposed Gaussian is never really detected. The sarne 
difficulty arises for the MPL estimates. On the contrary, 
small fealures are belter detected by the wa.velet metlwd 
than by the others. For instauce, ouly the waveld methml 
is a.ble to detect the small feature of example C and the 
secondary peak of example O when 100 data poiuts are 
iuvolwd. The rPsults of t. h e J\l PL nwt.hod are similar lo 
1-ltost• of 1.111' ko·rnl'l llll'l-luul. No·vo·rl-h,.Jo•ss, it. appo·ars 1-hat. 
tlw re~;t.orat.ion l'lliiiÌII~ frmu t.lw \-!l'L uwt.l••ul is 111111'1.' a•·-
curate for lite Gaussiau lails of the distributi•ms, wlu:rea.~ 
it fails lo ddect the secomlary peak of t'XalHpl<' lJ wheu 
the sample size is lower than 400. 
As for the .\IPL estimates, it becomes dear hy lookiug at 
Figure 3 that there are some cases where it is not possible 
to find a minimumofthe UCV; in fact, only monotonic de-
creasing curves are sometimes obtained. This means that 
a large value of the penalization pararneter give a good 
fit, i.e. the MPL estimate becomes a Gaussian fit of the 
data (see § 2.3). Moreover, as discussed in the previous 
section. the MPL rnethod suffers from its dependency on 
tbe efficiency of the a.lgorithm of minirnization as well as 
from a computational time which is much higher than for 
the other two methods. These disadvantages prevent effi-
cieut use of the method, especially when high resolution 
is required. Since the overall perforrnances of the MPL 
method appear to be very similar Lo the other methods, 
we decided to investigate further only the behaviors of the 
kernel and wavelet approaches. The MPL will be referred 
to again only when analyzing some real data sets. 
Let us now take a dose look at the generai behav-
ior of bot.h methods by IIWtUIS uf uumerical simulatious. 
The trends ami suhtle dilfereun.•s hetweeu the kemd au<l 
wavelet results will be explaiued by refereun~ lo their uu-
derlyiug matlwmatical ddiuit.ious. 
:1:1. ,"''lult,,flf·,, 
\Vt• performed l 000 simulat.if.>IIS l'or each t't\.st: in order Lo 
estimate the variauce uf tlw Pstimated deusity fuuctious, 
which is liuked tu the iutriusic varialious in the experi-
mental data set. 
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Fi:.;. G. ISE distributions for thc kcrncl and wavclct cstimatcs corrcspondin!; to thc samplc~ considcrcd. Thc graphs are sortcd 
as cxplaincd in Figure l. Thc dottcd histogram corrcsponds to !SE valucs for the kcrncl solutions, whilc the solid onc displays 
the distribution of ISE values for thc wavclct cstimatcs. 
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Table l. ISE va.lues for kernel and wavclet estimates on the 
"noiscless" samples. 
Ex. N H:ernel Wavelet 
A 30 3.05·10-· 9.11·10-~ 
100 1.18·10-· 7.20·10-G 
200 1.05·10-· 4.53·10-5 
B 50 2.58·10-· 1.86·10-5 
100 1.18·10-4 8.43·10-~ 
200 7.26·10-5 1.26·10-· 
c 50 3.92·10-4 3.21·10-5 
100 3.23·10-4 3.03·10-5 
200 2.51·10-· 7.30·10-5 
D 100 2.58-10-3 1.55·10-3 
200 1.11·10-3 8.16·10-· 
100 5.28·10-· 1.57·10-· 
E -50 1.46-1o-• 5.37·10-G 
-100 1.11·10-· 1.67-10-7 
-200 8.90·10-5 7.17·10-7 
This example clearly exhibits some conseyuences of the 
generai behaviors pointed out just above. The key result 
of the test is that the smalt feature on the right side of the 
main curve is recovered only by the wavelet estimator. 
The feature is even more evident when a few number of 
points is involved in the estimate, the efficiency becoming 
lower as the sample size increases as pointed out before. 
Meanwhile, the asymmetry in the kernel estimate could be 
used to deduce the presence of a feature otherwise missed. 
This discrepancy can be easily understood. It is very 
difficult for the keruel estimator to detect smatl features 
as it relies solely on the related srnall clusters of points 
to recover the signa!. On the contrary, the wavelet esti-
mator also detects the presence of voids, and such infor-
mation is of great importance when broad small struc-
tures are sought for, which is the prese n t situation. So i t 
appears that the wavelet estimator does not recover the 
secondary peak only by relying on its points, but rather 
by also detecting the underdensity which separates it from 
the main structure. The contrast diminishes as the density 
increases; this explains why the secomlary peak is blurred 
in the las t h i l!; h deusity case (cf. example B). 
A peah·d small dustPr lii~'S 110\\' t.o he recoverf:'d witltiu 
a tnaiu ( :aussiau disl.ril.utiou. Tlw stuootltiu!!; c·aus••d hy 
i.lw """ .. r k··ru"l fuuf'l.ious, <L~ w•·ll :L~ l.lw al•ility of i.llf' 
wave!.·l.- hw-wd lllf'l.hod l.o rìrak•• ""'' of tlw p,aps iu t.l11.' d;ll.a 
sds are abo exhihited here. lu fact, altltuu!!;lt both esti-
mators p,ive <:!Hred aut! similar results wheu the lllltllber 
of tlata is higlt eHOll!!;h to detlne hoth strudures properly, 
their respective behaviors are again different for a lim-
itetl set of poi11ts. The wavelet estimator succeeds in ex-
hibiting the i:ìecomlary peak, even if its shape parameters 
are poorly tletermined, while the kernel estimate shows 
only a marketl asymmetry for the "noiseless" sample or 
a small tleviation frorn the pure Gaussian for the experi-
meHtal data set. The resulting variance is then lower for 
the wavelet estimate than for the kernel one. 
These facts are not surprisi11g. Both methods are sen-
sitive to strong clustering and detect the secondary peak 
with increasing efficiency as the size of the sample in-
creases. But, as said before, the Ui:ìe of kernel functions 
tends to smooth the data, so that small clumps are erased 
and rea! small voids are rnissed. On the other side, the 
wavelet transform enhances ami makes use of both fea-
tures, whatever t.heir scalei:ì may be. This difference is 
strikiug wheu t.he sample with the smallest number of data 
is aualyzetl. 
\Vo• ha\'1' ttu\\' l.u deal with a d<•t•p hole lo<:ated withiu 
a o·ort;;l.aut hi!!,h-d•·usit.y rt·!!,iou. ,\s shown hy the variaun•s 
all(l the !SE distributious, the wavdd estimate is bet.ter 
for recovering the hole, no rnatter what the size of t.he 
sarnple is. Ilowever, the kernel method also does a good 
job wheu the sarnple is not too small. 
One can notice that the tails o[ the Gaussian hole are 
somewhat larger in the wavelet-hased estimate than in the 
kernel one, and that t.he two small bumps which delineate 
the boundaries of the void are higher for the wavelet so-
lution. These effects are related to rapid variations in the 
shape of the distribution and are very evident in the case 
of discontinuities. lloth effect.s are due to the shape of 
the aualyzing ·wavelet functiou which must be designed 
to yield zero-valued coefficients for a uniform distribution 
(see Figure!) in the Appendix). lu sudr a case, wavelet 
coellìcieuts are iudet>d equa! .to zero, siuce positiv,e .contr~­
butions equa! negative oues. Uut, as locations closer to a 
hole are examiued, the density of points decreases in one 
pari. of the negative area of the function, yieldiug some 
positive values before ending with the negative ones de-
notiug the void. Such artifacts are intrinsic to the wavelet 
method when a background is to be considered. This con-
cerus ohviously \'oids but also peaks superimposed ou a 
com;l.ant. hack!!;rOillld : twu s~'llllllt'lrical positive or nega-
t.in· rortl.rihutions appt•ar, rt~SI"'ctively. llowever, this ef-
lì~ct i~ :,l.roug •·uou!!,h l.o !!;t'tlt'rat•~ si).\uilìcant structures aud 
is a prohJ.·rJl for furth"r analyst•s <>n l~· wheu the main struc-
1.111'1' is sl.rortf.\IY ('(>ill.rastf'd witlt n·.~lwt·l. tu t.he background 
or wlwrt i.lt" sÌ!!,IIal it-..••lf is v•·ry irn·gular. \Vhile negal.i\'e 
f•·al.ur•·s an· urtn·alisl.ic aud cart J,,. ••asily thresholded by 
usÌrt!!; <t pu:sit.i,·ity constraint (se•~ eq. CG), ouly a dedicated 
pro<:essiu!!; of tlw wavelet-based de11sity estimate can allow 
one tu renwve them in a systematic way. Guidetines for do-






















Fig. 8. Analysis of thc rcdshift distribution of the Corona Borealis samplc. Definitions are the same as in Figure 7. 
in the region of Corona Borealis (Roder 1990). 
The Abell 3526 cluster was already considered by Pisani 
(1993) in order to study the performance of the adaptive 
kernel method. Abell :J52G is a bimodal cluster in the red-
shift space (see e.g. Lucey et al. 198(i) and it provides us 
with an exarnple of moderate complexity, intermediate be-
tween examples D and D. Figure 7 shows the kernel ami 
wavelet estimates, as well as the l\lPL estimate together 
with the UCV function allowing one to obtain the opti-
mal penalization parameter. The bars at the base of the 
plots stand for the observed redshifts. The second sample 
is studied in order to make a comparison with the results 
of Pinheiro & Vidakovic (1995) who developed another 
wavelet deusity estiruator based ou a data compressiou ap-
proach. Our estimates with the keruel, wavelet, anù MPL 
methods are showu in Fip;ure H, as well as while tlte UCV 
functio11 for the l\ l PL cstimator. 
As expected frolli thc llllllWriral :>imulations, tlw thr,.., 
mdhods p;ive cousisteut rcsult:> in hotl1 ca.-;t~s. Tlu.• dif-
ferences are si111ilar to tltose exhihited Ì11 the studies tle-
scribed in § :1.4. In fad, the use of the wavelet estimator 
resulls in ~>harper aud more compact structures wheu com-
pared to kernel estimates, and it may allow one to detect 
small features otherwise missed (e.g. the peak located at 
""' l .8 104 km/s in Fig. 9). But, as usually, discontinuities 
at zero-crossing locations occur in these wavelet-based es-
timates. The MPL and kernel solutions are defined as pos-
itive, but only MPL estimates can exhibit regions of null 
density for local voids in the data. llence, the MPL esti-
mates differ from the kernel solutions Ly yielding struc-
tures with a somewhat smaller support and regions of low 
density, similar to those restored in the wavelet-based ap-
proach, but without discontinuity problems (cf. Figure l). 
\Vhen dealing with the A:J52G data, three structures 
are detected, in agreement with previous studies. The bi-
modality of the duster is ('.onfìrmed, as well as the exis-
teuce of a backgrmuul group ti ()()() km/s away from the 
maiu strudures. The tl11·ee lllf't.hods we ltave wwd sucn~•'d 
very wdl iu scparating tht· t.wo peaks dclìniug tlw lu.uly of 
t.lu• cluster. The sip;nificauce of looth resu)ts is al lo• a,; t. a t. 
tlw ;u, sigma lt•vd (d. llw t.hn~slwltlapplietl tu i111.· ll'<w•·l••t 
nu·llì··ients wit.h ro.•s1w•·t t.o tlu.·ir statistica! siguifì,.aJu·•·). 
As fur the l'lll'llllll llorwlt.~ sautpl•!, t>lll' r••sults iu-
dicate that tlte distrihutiuu of redshifts is composed of 
a foreground group, a complex centrai structure aud a 
18 Fadda et al.: Dcnsity cstimation with non parametric mcthods 
background popula.tion without a.ny clear sign of clus-
tering. The centrai structure is ma.inly uimodal, but the 
overlap betweeu the two peaks with different heights is 
greater thau in the A352G case. Thus, no fìrm condusion 
about the shape of their profìles can be reached until al-
ternate restorations have been performed (see § :UI). A 
small bump before the body of the distribution denotes 
the presence of an isolated pair of galax:ies. \Vith respect 
to the estimate of Pinheiro & Vidakovic (1995), our solu-
tions are smoother but look similar, except for the smaller 
background peak of the centrai structure. According to 
the previous density estimati011, this sec.ondary compo-
uent i;; itself himodal aud muc.h more clearly separated 
frorn the maiu peak. This difference comes from the un-
derlyiug strategies. \Ve are louking for a descriptiou in 
terms of significant structures, whereas an efficient data 
compression is suught for in the other algoritlun. So it 
appears that Piuheiro & Vidakovic's estimate follows the 
data more closely thau ours, whirh is uot the optimal so-
lut.iou fro111 t.ht~ deu:sity t•stimat.iuu poiut IJ[ view. 
In this paper we havc studied the dlìcicncy of tllft~e receut 
density estimators, namely the adaptive kernelmethod in-
troduced by Pisani (1993), the max:imum penalized like-
lihood described by Merritt & Tremblay (1994), and our 
own wavelet-based technique. Wavelets have already been 
used to recover density estimations from a discrete data 
set (Pinheiro & Vidakovic 1995), but with a thresholding 
strategy involving the average energy of the wavelet coef-
fìcients at a given scale. llere the thresholding is defìned 
with respect to the local information content, which en-
ables us to obtain a better estimate from the statistica! 
point of view. Several dedicated examples were used to 
compare these methods by means l)[ extensive numerica! 
simulatious. These tests were chosen iu order to cover sev-
eral cases of astronomica! interest (cluster ideutilìcation, 
subclusteriug quautifìcation, detection of voids, etc.). 
Both experimental and "noiseless'' sirnulations indi-
cate that the kernel ami the wavelet methods can be used 
with reliaLle results in most cases. Nevertheless, it appears 
that the Lest solution is always provided by the wavelet-
based estimate when few data points are available. The sit-
uation is more intricate when the number of points is large. 
Whereas the a,()aptive keruel estimator fails to clearly de-
t~ct a s1nall hroad structure superimposcd 011 a larger o11e, 
it. c<UI yio·ld h..t.ter resull.s fur so.,paratiug twu dose, si111ilar 
strud.un·s. As ro•gards void dde1·l.iou, tlw Wil\'dPI. estiuml.•· 
p;ives 111ure noulìdeut rf"sull.s, hut exhihit» wider l.ails aud 
hi~lwr spurious loutups 1111 IHol.h sidPs of l.)w IIIJderdt>usil.y 
Accottui.ÌII)!; r .... u ... )!;I'IIIIÌIII' voids prop .. rl,v ili 1.1..- f'X 
po·riuwutal distrihul.iou aptu•:u·s l.o lu• tlw 111aiu n·asou 
for tl1•• dill'o•n•un•s lll'tii'PI'II tiJ•• l.wo approaclw,.;. Tlw ko·r· 
nel uwt.ltod associat•'s a sJuootlting fuudiou tu each data 
poiut and tlw informa.tion noming fro111 p;aps i11 t.lw data is 
not explicitly used for reco\·ering the tlensity function. On 
the contrary, the wavelel transform is able to detect both 
overdeusities and underdensities in the same way. This 
approach is therefore more efficieut in analyzing data sets 
where both highly contrasted features occur, which is es-
pecially the case in poor samples. When the contrast is 
reduced owing to an increase in the uumber of data, both 
methods give similar estimates. 
The MPL method performs as well as the kernel- and 
wavelet-based approaches, as indicated by the "noiseless" 
simulatiow;, H appears that the resulls are somewhat in-
termetliate between those obtained by means of the other 
two methods. However, i t strongly suffers from the com-
putational cost of the miuimization algorithm adopted, 
which prevents its use for large data sets. 
The three methods were applied to two redshift cata-
logues of gala.xies which had already been used to check 
the efficiency of the kernelmethod ami of another wavelet 
approach, respectively. The bimudality of the A352(i 
galaxy cluster is displayed hy ali llw llletlwds, as well as 
llw o•xisl.••ll('t• of a hac.kgrouud 1-(roup of p;ala.xies. lloth re-
sults roulìnu t.lw pre\'ious daims. A redshift sample from 
a Slll'l'o•y of tlw C'onllltl llort'llill; rl.'giou wa.s also analvzl.'tl. 
There also, ali the estimat.es are consistent, mainl~· iu-
dicating a more intricate bimodality than in the A35:lu 
sample. \Vhen cornpared to the alternative wavelet-based 
algorithm proposed by Pinheiro & Vidakovic (1995), 0ur 
solutiou:s indicate that the wavelet approach we have de-
veloped performs better from t.he point of view of density 
estimation. 
In condusion, taking into account the computational 
inefficiencies of the MPL method, both the kernel and 
wavelet methods can be used to obtain confìdent estimates 
of the underlying density related to discrete data samples. 
Wavelet solutions are to be preferred in se..uching for sub-
clustering, cspecially in the case of few data points. Kernel 
estimations are more robust ami perhaps easier to irnple-
meut. llenc.e, this approac.h appears to be very useful for 
arriving al reliable solutions, if it does not matter that 
some small scale details may not be detected. However, 
only the wavelet approach enables one to naturally de-
compose the restored density function in terms of single 
structures. Such dec.omposition is one of the main goals to 
be achieved for a deeper understanding of the dynamical 
status of gala.xy clusters. 
A .. bwu·lo d!J• mrcnl.~. \V,, are ~ral<'ful lu Fre•IPric Rut~ for m an v 
~timulalìu~ c(i,l'u.~~iun~ ahout tlw suhlklies of tht' wavdc:l 
n·,Joratiun al~urilhm. F. Il. wi•h•·~ lo lh;wk the Obun.-rJ-
Inll't d" /11 l.'rilr d'A.mr for il~ kind lw.'>pÌI<tlity ami Prof. F. 
\l;ordiro.,.,ìan for hi' frìt·n•lly ~upport. 
A. 1\o•nll'l ••st.imat.nl' 
TI w adapli H' kt·rHel esti111ators i111ply lite use of a lo c al 
SllHHJt.hiH)!; p;n;tlltett>r h,= ,\;h (~ee t•q 7). The qtttmlities 
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